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Introduction

[’astronomie gamma est une discipline récente qui a vu le jour dans les années 60 avec le déve-
loppement des satellites, opérant en dessous de 10 GeV, et les détecteurs Cerenkov au sol, explorant
quant-a eux la partie haute énergie du spectre au-dela de 250 GeV. Basé sur la reconversion de la cen-
trale solaire THEMIS (située dans les Pyrénées Orientales francaises) en télescope pour 'astronomie
gamma, le détecteur CELESTE permet pour la premiére fois de relier entre elles les observations de
ces deux familles de détecteurs. Parmi les nombreuses sources émettant en gamma, les pulsars sucitent
un intérét particulier & ces énergies. Alors que 'on recense aujourd’hui plus d’un millier de pulsars
de la radio aux X, moins d’une dizaine ont été mis en évidence a quelques GeV et aucune émission
pulsée n’a été observée a plus haute énergie. Deux modéles théoriques distincts tentent depuis une
trentaine d’année de décrire les processus d’accélération et d’émission au sein de la magnétospheére de
ces objets. Bien que tous deux semblent expliquer la disparition de I’émission pulsée a haute énergie,
ceux-ci divergent lorsqu’il s’agit de décrire la forme et 1’énergie de la cassure du spectre ou encore de
prédire les courbes de lumiére. Aujourd’hui, les modéles n’ont toujours pas pu étre départagés, faute
d’observation dans I'intervalle d’énergie 10-100 GeV sur lequel ils différent. Avec un seuil aux alentours
de 30 GeV, CELESTE se trouve ainsi au coeur de la problématique des pulsars.

Aprés une bréve introduction & 'astronomie gamma et aux pulsars, une premiére partie décrit les
divers processus d’accélération et d’émission au sein de la magnétosphére ainsi que les deux modéles
d’émission pulsée haute énergie : le modeéle de la calotte polaire et le modéle de la cavité externe. A
partir de ces prédictions et aprés un bilan des résultats antérieurs du détecteur spatial EGRET, deux
pulsars gamma parmi les huit observés s’averent étre les meilleurs candidats pour une détection & basse
énergie avec CELESTE : il s’agit du pulsar du Crabe et de PSR B1951+32. Etant donné les spectres
attendus, il est évident que tout doit étre optimisé pour descendre au maximum le seuil en énergie du
détecteur. Cette optimisation doit s’effectuer dans un premier temps au niveau de ’acquisition par une
configuration adaptée du détecteur, puis dans une seconde étape au niveau de l'analyse des données
par un ensemble de coupures adéquates.

Dans ce but, la seconde partie est consacrée & la description des caractéristiques des gerbes atmo-
sphériques et du dispositif expérimental de CELESTE de maniére a déterminer la stratégie (pointé,
déclenchement) et les conditions d’observation (angle horaire de la source) optimales pour lesquelles
la simulation prédit une acceptance maximale & basse énergie.

L’information temporelle est bien évidemment essentielle dans la recherche dun signal périodique.
Ainsi, une troisiéme partie est consacrée a la procédure de datation des événements au barycentre du
systéme solaire puis & la traduction de ces informations temporelles en terme de paramétre de rotation
du pulsar (la phase) a partir des éphémeérides radio. Les outils statistiques nécessaire par la suite y
sont également détaillés.

La quatriéme et derniére partie est la plus importante. En tenant compte des résultats de la
seconde partie, une analyse spécifique aux gamma de basse énergie est développée et justifiée. Aprés
avoir effectué une répartition en différents lots de la statistique accumulée sur les deux pulsars observés,
I’analyse ainsi développée est appliquée aux données et les résultats sont comparés et interprétés en
terme de limite supérieure et/ou de flux.
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Premiére partie

L’astronomie gamma et les pulsars






Chapitre 1

L’astronomie gamma

1.1 Du visible au rayonnement gamma

Durant des millénaires, ’Homme a scruté le ciel dans le visible. Puis, la technologie avancant, les
astronomes élargirent progressivement leur vision de I’Univers en explorant toutes les facettes de la
lumieére de part et d’autre du domaine visible. Malgré la mise en évidence d’une émission radio en
provenance de la Voie Lactée par Karl Gute Jansky en 1932, il fallut attendre le développement des
radars par les militaires aprés la seconde guerre mondiale pour que cette astronomie de l'invisible dé-
bute véritablement. L’exploration de la lumiére céleste sous toutes ses formes permit alors de découvrir
des univers nouveaux. Tandis que le rayonnement infrarouge permettait d’observer et de mieux com-
prendre la naissance des étoiles et la collision des galaxies, les rayonnements X et gamma dévoilaient
les phénomeénes les plus violents de I’Univers. Ainsi, I’observation de chaque partie du spectre électro-
magnétique nous renseigne et compléte davantage nos connaissances concernant les processus passés,
présents et futurs dans notre Univers.

Le spectaculaire développement de la radio astronomie durant la trentaine d’année qui suivit la
seconde guerre mondiale fut marqué par 'introduction de nouvelles techniques d’observation ouvrant
progressivement les champs de recherche des radioastronomes. De nombreuses découvertes furent alors
réalisées telles que la mise en évidence de la premiére source radio discréte par J.S. Hey dans la
constellation du Cygne, Cygnus A. Progressivement, les premiéres cartes radio du ciel furent dressées.
Ces travaux permirent alors de distinguer des sources de type galactique et extragalactique et nottament
la découverte en 1962 du premier quazar 3C273 par 'australien C. Hazard & ’aide du radiotélescope
de Parkes. Peu aprés, 'Américain A.R. Sandage, cherchant & identifier une radiosource compacte
trés intense s’apercu que celle-ci se trouvait au méme endroit qu’une source de rayonnement visible
d’aspect stellaire!. En 1963, a 'observatoire du mont Palomar en Californie, M. Schmidt montra que
leurs spectres présentaient un important décalage vers le rouge?, faisant ainsi la preuve qu’il s’agissait
d’objets trés lointains (& peu prés deux milliards d’années lumiére pour 3C273) ayant des luminosités
considérables (de l'ordre de cent a mille galaxies réunies). A 'heure actuelle, plusieurs milliers de telles
radiosources ont été détectées.

Mais les photons ne sont pas les uniques messagers de notre Univers. Victor Hess découvrit en 1912
que des particules d’origine cosmique frappaient la Terre de toute part (il requt d’ailleurs le prix Nobel
de physique pour cette découverte en 1936). Les études progressant, les scientifiques démontrérent qu’il
s’agissait en fait de protons, d’électrons ou bien encore de noyaux d’hélium et d’éléments plus lourds.
Leur direction est isotrope du fait de leur déviation dans le champ magnétique de notre Galaxie et il est
par conséquent impossible de déterminer leur(s) origine(s) astrophysique(s) de par leur direction. Etant
donné leur grande énergie cinétique, il ne fait aucun doute que ces particules sont produites par des

'En américain «quasi stellar», d’oit le terme de «quasar» pour dénommer ces sources.

2Ce rougissement du spectre, en anglosaxon «redshift», est da a I’effet Doppler cosmologique. Pour certains quazars,
ce décalage peut étre si important qu'une raie émise dans l'ultraviolet est observée dans le domaine visible.
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phénomeénes extrémement violents au sein de notre univers tels que les supernovae, les pulsars ou encore
les noyaux actifs de galaxie. Le rayonnement gamma (d’une centaine de keV a des énergies au-dela du
TeV) prend alors toute son importance dans cette physique. En effet, celui-ci n’est pas dévié par un
quelconque champ magnétique et son observation permet alors d’aller sonder directement ces objets.
Le développement de I’astronomie gamma a ainsi connu un essor important a la fin du XX®™1€ sjacle,
profitant des connaissances et des progrés de la physique des particules et de I'astronomie spatiale.

1.2 Les techniques

1.2.1 L’astronomie gamma spatiale
1.2.1.1 Trente années d’astronomie gamma embarquée

Les photons gamma entrant dans l’atmosphére se matérialisent en paires électron-positon en in-
teragissant avec le champ électrique des noyaux la constituant et ne peuvent par conséquent pas étre
détectés directement au sol. Pour pallier a cette difficulté, les astronomes ont alors profité du déve-
loppement des missions spatiales pour embarquer sur satellites des détecteurs capables de collecter
I'information provenant de ces photons.

Les expérimentations en astronomie gamma embarquée sur satellite débutérent en 1961 avec le
satellite Explorer-XI, suivi en 1967 de OSO-3 (Observer Solar Observatory). Ce dernier démontra
Panisotropie de I’émission gamma dans le plan galactique (confirmée par les missions SAS-2 et COS-B
dans les années 70). Les satellites Vela apportérent également une importante contribution au dévelop-
pement de 'astronomie gamma durant les années 60-70. Alors qu’ils avaient été lancés (juin 1969) pour
controler d’éventuelles violations du traité interdisant les tests dans 'atmosphére d’armes nucléaires,
ils furent les premiers & détecter les sursauts gamma (GRB - Gamma-Ray Burst).

Mais la réelle avancée de ’astronomie gamma embarquée démarra dans les années 70, notamment
avec les satellites SAS-2 (novembre 1972) et COS-B (octobre 1975). En effet, le satellite SAS-2 inaugura
réellement ces trente années d’astronomie gamma passées en détectant trois sources compactes le long
du plan galactique. Deux d’entre elles furent rapidement identifiées par coincidence de leurs positions
et la modulation de leur émission avec les pulsars du Crabe et Vela. La troisiéme source en revanche ne
présentant pas de coincidence avec une quelconque source dans les autres domaines de longueur d’onde
ne put étre identifiée aussitot. Les missions satellites COS B et Einstein confirmérent I'existence de la
source respectivement en gamma et en X et celle-ci fut alors baptisée «Geminga»>. Son affiliation en
tant que pulsar ne fut démontrée qu’en 1992 lors de la mise en évidence d’une périodicité de 237 ms a
la fois dans I’émission X par J.P. Halpern et S.S. Holt [47] et dans I’émission gamma par G.F. Gignami
et P.A. Caraveo [5]. L’une des victoires de SAS-2 fut également la découverte du fond diffus gamma,
émission confirmeée et cartographiée pour la premiere fois par le satellite COS-B quelques années plus
tard. Ces études démontrérent par la suite que le ciel gamma était dominé par une diffusion gamma
provenant du plan galactique. Pour les énergies les plus importantes (E > 100 MeV), cette émission est
aujourd’hui attribuée & la désintégration des 7 produits par I'interaction des rayons cosmiques avec
le gaz interstellaire.

Quelques missions satellites furent également envoyées dans les années 80 continuant ainsi la col-
lection d’informations concernant 1’émission gamma des sources X identifiées et des sursauts gamma.
Mais la particularité de cette décennie fut les nombreux efforts mis en oeuvre pour le développement de
nouvelles technologies. Ainsi, dés le début des années 90, de nouvelles missions se succédérent. La plus
importante dans I’histoire de ’astronomie gamma fut sans nul doute la mission CGRO (cf. figure 1.1).
Celle-ci comptait & son bord quatre expériences majeures dont le haut niveau technologique améliora
incontestablement les résolutions spatiales et temporelles des observations gamma.

3Geminga vient de l'anglo-saxon «Gamma-ray source in Gemini». Le fait que cette source demeura non-identifice
durant des années conduisit les observateurs a trouver une autre alternative a ce nom : en argot milanais, Geminga
signifie «Il n’y a rien ici»
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il 1
F1a. 1.1: Satellite de la mission CGRO (Compton Gamma Ray Observatory). Ce fut la seconde grande mission
de la NASA. Lancé le 5 avril 1991, les quatre détecteurs a bord permirent une couverture du spectre électroma-
gnétique sur six décades en énergie (30 keV - 30 GeV). Dans lordre croissant de leur domaine d’énergie : Burst

And Transient Source Experiment (BATSE), Oriented Scintillation Spectrometer Experiment (OSSE), Imaging
Compton Telescope (COMPTEL), et Energetic Gamma Ray Experiment Telescope (EGRET).

1.2.1.2 EGRET et l’astronomie gamma haute énergie

Le détecteur EGRET embarqué sur CGRO (figure 1.2) a permis de réaliser des mesures jusqu’a ~10
GeV et détient ainsi les mesures sur satellite les plus hautes en énergie a ce jour. Doté d’une meilleure
résolution et d’une surface de collection dix fois supérieure a ces prédécesseurs SAS-2 et COS-B,
EGRET permis dans un premier temps de cartographier avec davantage de précision le fond diffus
gamma en provenance du plan galactique (figure 1.3). Par la suite, les mesures effectuées permirent
de dresser un catalogue de 271 sources gamma (cf. figure 1.4) d’origines galactique et extragalactique.
Parmi celles-ci, 66 sont clairement identifiées comme étant des noyaux actifs de Galaxie (AGN) et 7
sont des pulsars dont le Crabe et PSR B1951+32 qui s’avérent étre de bons candidats pour CELESTE.
A ce jour, 170 sources demeurent encore non identifiées. Il pourrait s’agir ’AGN (27 présentent les
bonnes caractéristiques) ou encore de restes de supernova (SNR). L’hypothése de pulsar n’est pas
exclue. Il se pourrait en effet qu’il s’agisse de pulsars semblables & Geminga pour lesquels ’émission
radio n’a pas été observée. Ces sources non identifiées constituent un véritable défit pour ’astronomie
gamma future.

1.2.2 L’astronomie gamma au sol

Apreés quelques essais difficiles dans les années 60 et les deux décénies suivantes, ce n’est qu’a la fin
des années 80 que des techniques se sont développées et ont permis de lancer I’astronomie gamma au sol.
Les difficultés résident dans le fait que les photons gamma se matérialisent en paires électron-positon
dés leur entrée dans 'atmosphére et n’atteignent pas le sol. On pourrait s’interroger sur 'intérét d’une
détection au sol quand l’astronomie gamma embarquée sur satellite existe. La raison en est simple.
Les spectres du rayonnement gamma émis par les sources astrophysiques décroient lorsque 1’énergie
augmente. Ainsi, les flux au dessus de quelques GeV sont si faibles que les surfaces de collection
nécessaires a la détection de ces photons deviennent trop importantes comparées aux possibilités de la
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Fi1G. 1.2: Schéma de principe du détecteur EGRET embarqué sur satellite dans la mission CGRO. Ce détecteur
est composé d’une chambre a étincelle (partie haute) matérialisant les photons gamma en paires électron-positon,

couplée & un systéme de mesure de temps de vol (milieu) et @ un calorimétre (bas) permettant de mesurer l’énergie
des gamma ainsi collectée.
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F1a. 1.3: Le ciel gamma vu par EGRET en coordonnées galactique (E>100 MeV).
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Fia. 1.4: Ensemble des sources du troisiéme catalogue EGRET.



10 CHAPITRE 1. I’ ASTRONOMIE GAMMA

‘ Nom (pays participants) ‘ Lieu ‘ Miroirs | Seuil (GeV) |
Imageurs en fonctionnement
Whipple (USA-Irlande-Royaume Uni) Arizona 10 m 250
CANGAROO-II (Japon-Australie) Australie 3.8 m 500
HEGRA (Allemagne-Espagne-Arménie) Iles Canaries 5x3 m 500
CAT (France) Pyrénées 4.5 m 250
TACTIC (Inde) Mt. Abu ix35m 500
Fermes solaires en fonctionnement
CELESTE (France) Pyrénées 40 (53) x54 m? 30
STACEE (USA-Canada) Nouveau Mexique | 48 (64) x 37 m? <90
Solar-IT (USA) Californie 32 (64) x40 m? =100
GRAAL (Allemagne-Espagne) Almeria 63x39 m? > 200

TAB. 1.1: Imageurs et fermes solaires en fonctionnement aujourd’hui. (Tableaw extrait de [101]).

technologie spatiale. En revanche, a ces énergies, les photons gamma interagissant avec ’atmosphére
générent des cascades de particules qu’il est possible de détecter soit directement, soit par collection
des photons Cerenkov qu’elles émettent. Nous ne parlerons ici que de cette derniére technique utilisée
par les télescopes Cerenkov atmosphériques.

Cette technique est confrontée principalement a deux types de difficultés : d’une part, 'intégration
du bruit de fond de ciel, et d’autre part la détection des gerbes atmosphériques initiées par les rayons
cosmiques bien plus nombreux que les photons gamma convoités (un facteur 100 & 1000 par rapport aux
gamma de ces énergies). Pour échapper (partiellement) & ces difficultés, on fait appel a des techniques
d’analyse spatio-temporelle de la lumiére Cerenkov collectée et des gerbes associées. Pour ceci, on
distingue deux techniques : 'imagerie des cascades atmosphériques et ’échantillonnage du front d’onde
Cerenkov.

En ce qui concerne 'imagerie, cette technique a été la premiére & porter ses fruits avec la détection
en 1989 d’un signal gamma, au TeV en provenance de la Nébuleuse du Crabe par le télescope Whipple
[118]. Depuis, de nombreux autres imageurs ont suivi la voie et opérent encore aujourd’hui (cf. tableau
1.1). CAT est 'un de ceux-1a et est situé au méme endroit que CELESTE, sur le site de I’ancienne
centrale solaire THEMIS. La technique schématisée en figure 1.5 est aujourd’hui améliorée par une
meilleure résolution des caméras grace & un découpage en pixels de plus en plus fin, et par I'utilisation
de la stéréo pour augmenter encore la réjection hadronique (HEGRA et HESS [52]).

CELESTE uilise la technique d’échantillonnage dont les pionniers reconnus sont incontestablement
ASGAT et THEMISTOCLE (également sur le site de THEMIS) avec des seuils respectifs de 600 GeV
et 2 TeV. Tous deux ont & leur actif une détection de la Nébuleuse du Crabe [43, 30]. Cette technique
s’avere tout a fait performante & basse énergie et permet de descendre en dessous du seuil des imageurs.
Ainsi, quatre expériences ont vu le jour et sont actuellement opérationnelles (cf. tableau 1.1). Toutes
sont basées sur la reconversion d’une centrale solaire et bénéficient ainsi & moindre cotit d’une grande
surface de miroirs pour échantillonner le front d’onde Cerenkov (davantage de détails concernant cette
technique seront donnés dans le chapitre descriptif de CELESTE). Ces fermes solaires reconverties
constituent ainsi une transition intéressante entre les imageurs et satellites actuels et futurs.

1.3 La problématique et CELESTE

Comme cela a été vu précédemment, les observations réalisées par EGRET ont permis de dresser
un catalogue de 271 sources émettrices de gamma de hautes énergie. Parmi celles-ci, seuls quelques
unes ont été détectées au dessus de 250 GeV par les divers détecteurs opérant au sol (tableau 1.2). La
fenétre en énergie vierge de toute observation et située entre la limite de sensibilite ’EGRET (~10
GeV) et le seuil des détecteurs au sol opérant a ce jour (~250 GeV pour CAT et WHIPPLE) est de ce



1.3. LA PROBLEMATIQUE ET CELESTE 11

FiG. 1.5: Schéma du principe de la technique d’imagerie Cerenkov. A partir des caractéristiques angulaires de
la gerbes, il est possible de remonter a la direction du primaire et de rejeter ainsi les événements d’origine
hadronique.
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‘ Source ‘ Type ‘ Découverte H EGRET ‘ crédibilité ‘
Nébuleuse du Crabe plérion 1989 oui A
PSR 1706-44 plérion 7 1995 non A
Vela plérion ? 1997 non B
SN 1006 RSN en coquille 1997 non B-
RXJ 1713.7-3946 | RSN en coquille 1999 non B
Cassiopea A RSN en coquille 1999 non C
Mrk 421 XBL z=0.031 1992 oui A
Mrk 501 XBL 7z=0.034 1995 oui A
1ES 2344+51.4 XBL 7z=0.044 1997 non C
PKS 2155-30.4 XBL z=0.116 1999 oui B
1ES 1959-+65.0 XBL z=0.048 1999 non B-
1ES1426+42.8 XBL z=0.129 2001 non A-

TaB. 1.2: Catalogue des sources au TeV en 1999 d’aprées T. Weekes . Le haut du tableau donne les sources
galactiques et le bas les sources extragalactiques. RSN signifie reste de supernova, et XBL signifie «X-ray selected
BL-Lac objecty. La «crédibilité» donne une idée de la solidité de la détection de la source (A étant le plus
crédible). (Tableau extrait de [119])

fait d’une importance capitale pour la compréhension des divers processus d’émission de ces objets a
ces énergies. CELESTE opérant entre 30 GeV et 300 GeV se voit donc offrir une place d’honneur en
allant explorer pour la toute premiére fois ce domaine d’énergie.

Parmi les quelques sources détectées au sol, il ne figure aucun des sept pulsars gamma haute
énergie identifies par EGRET. Nous verrons plus loin que malgré une paramétrisation différente (site
d’émission, processus physique, etc) les deux modéles théoriques existants (Outer Gap et Polar Cap)
prédisent tous deux cette cassure des spectres pulsés entre 1 et 100 GeV. Toutefois, I’évolution du
spectre aux énergies extrémes différent et seule des observations au dessus de 10 GeV pourraient lever
I’ambiguité entre les deux théories. De ce fait, la recherche d’un signal pulsé au seuil de fonctionnement
de CELESTE est d’un intérét majeur pour la physique de ces objets.



Chapitre 2

Les pulsars

2.1 Deécouverte

En 1934, deux ans apres la découverte du neutron par J. Chadwick [14, 15] (il recevra le prix Nobel
de Physique pour cette découverte en 1935), deux astronomes, W. Baade et F. Zwicky, proposérent le
modeéle de I’étoile & neutrons en tant que stade ultime de I’évolution stellaire suite a ’explosion d’une
étoile en supernova [2, 3|. En 1939, J.R. Oppenheimer et G. Volkoff détaillent pour la premiére fois la
structure interne des étoiles & neutrons : celles-ci seraient constituées de neutrons formant un gaz de
Fermi dégénéré [82]. En 1967, juste avant la découverte des pulsars, F. Pacini émet I’hypothése que
la source d’énergie de la Nébuleuse du Crabe serait une étoile & neutrons fortement magnétisée et en
rotation rapide [85]. Malgré toutes ces hypothéses les radioastronomes ne semblent pas s’intéresser a
une éventuelle émission radio de ces objets.

En juillet 1967, A. Hewish lance la construction d’un radiotélescope destiné & un programme d’ob-
servations de la scintillation des radiosources extragalactiques dans le but d’établir une technique
permettant de distinguer les quasars des radio-galaxies. En aott 1967, son étudiante J. Bell détecte un
signal différent de la scintillation qu’ils attribuent aprés mesures successives et analyses & une origine
céleste et non terrestre. La périodicité du signal demeurait si stable au cours des observations que
les radioastronomes crurent d’abord & une origine artificielle, une tentative de communication d’une
civilisation extra-terrestre avec nous. Aprés de longues réflexions, Hewish et ses collaborateurs s’ac-
cordérent pour attribuer a cette émission une origine plus physique : il s’agirait en fait d’une naine
blanche ou d’une étoile & neutrons en rotation rapide. Cette découverte publiée en 1968 dans Nature
[53] lui vaudra par la suite le Prix Nobel de Physique en 1974. La source en question de période 1.337s
est désormais clairement identifiée et porte le nom de PSR B1919+21.1

2.2 Les étoiles & neutrons

2.2.1 Notions sur les objets compacts

Les étoiles a neutrons ne sont qu’une partie d’un ensemble beaucoup plus vaste d’objets que 1’on
qualifie d’objets compacts et qui correspondent tous au stade ultime de la vie d'une étoile. Ces objets
sont tous caractérisés par des tailles extrémement petites comparées & leurs masses qui se situent
autour d’une masse solaire (M) pour les naines blanches et qui peuvent atteindre quelques 10° M,
pour les plus massifs d’entre eux a savoir les trous noir massifs (cf. Tableau 2.1). Ces caractéristiques
impliquent bien évidemment des champs gravitationnels conséquents dont la physique ne peut étre
traitée par la théorie classique Newtonienne et doit par conséquent étre décrite dans le cadre de la
Relativité Générale.

!Le sigle PSR signifie «Pulsating Source of Radio». Le B signifie que les coordonnées qui suivent sont prises pour
I’équinoxe 1950 - un J signifierait qu’il s’agit des coordonnées prises pour ’équinoxe 2000. B1919+21 indique que pour
I’équinoxe 1950 le pulsar se situe & 19h19min en ascension droite et & +21 ° en déclinaison.
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2.2. LES ETOILES A NEUTRONS 15

En ce qui concerne les étoiles & neutrons, on voit dans le tableau 2.1 que celles-ci possedent des
masses de Uordre de 1 & 3 M, confinée dans des diameétres de seulement quelques kilomeétres - typi-
quement entre 20 et 30 km pour une masse de 'ordre de 1.4 M, - ce qui conduit & un parameétre de
relativité = (cf. annexe E) voisin de 0.2 - & comparer & 107 pour le Soleil. Exprimé différemment,
ceci signifie que les étoiles & neutrons sont le siege de champs gravitationnels intenses sans toutefois
posséder de singularité comme les trous noirs. Cette caractéristique fait des étoiles a neutrons les objets
les plus relativistes observables a ce jour.

Les étoiles a neutrons peuvent appartenir & des systémes binaires. Dans ce cas, elles peuvent accréter
la matiére de leur compagnon et gagner ainsi une fraction de son énergie de masse qui s’exprime
directement & partir de ce paramétre de relativité. En effet, pour une masse m tombant depuis 'infini
sur une étoile & neutrons de masse M et de rayon R, le gain d’énergie cinétique pour cette derniere
est :

GmM
AL = —— 2.1
7 (2.1)
que I'onpeut exprimer a partir du paramétre de relativité = = % comme suit :

AE = Emc? (2.2)

Dans le cas d’une étoile a neutrons, on a vu que Z ~ 0.2. Par conséquent, dans un systéme binaire
comprenant une étoile & neutrons, celle-ci récupére environ 20% de ’énergie de masse de la matiére
accrétée de son compagnon. On verra par la suite (section 2.3.2) que ce phénomeéne est a I'origine méme
de D'existence des pulsars millisecondes.

2.2.2 Situation dans le schéma d’évolution des étoiles

Comme on peut le voir sur la figure 2.1 les étoiles & neutrons correspondent au stade ultime des
étoiles dont la masse résiduelle est comprise entre 1.4 et 3.0 M), suite & leur effondrement gravitationnel
suivi de I'explosion en supernova. En dessous de cette gamme de masse la gravitation est insuffisante
pour atteindre I’état de matiére condensée qui caractérise les étoiles & neutrons et 1’étoile termine
alors sa vie en naine blanche. Au dessus, I’énergie gravitationnelle est au contraire trop importante et
conduit & 'effondrement de 1’étoile en trou noir.

2.2.3 Structure d’une étoile a neutrons

Pour connaitre la structure des étoiles a neutrons il est nécessaire de connaitre 1’équation d’état de
la matiere dense. Or, cet état de matiére dense demeure encore aujourd’hui mal connu, non seulement
théoriquement mais également expérimentalement. En effet, le rapport du nombre de neutrons sur le
nombre de protons des noyaux les plus lourds produits sur Terre par accélérateur est d’environ 1.5 alors
que celui d’une étoile & neutrons est d’environ 10. Ceci sans compter que la température des noyaux
ainsi produits artificiellement est bien plus élevée que la température interne de 1’étoile a neutrons
(environ cing ordre de grandeur). Selon les modeéles théoriques considérés, la structure interne des
étoiles & neutrons peut donc étre différente.

Malgré toutes ces incertitudes, on peut tout de méme détailler approximativement la structure
interne d’une étoile & neutrons. On distingue deux composantes principales : une croite solide cristalline
d’environ 1 km d’épaisseur représentant environ 2% de la masse totale de 1’étoile, et un liquide de
neutrons & lintérieur. La densité augmente au fur et & mesure que l'on se rapproche du centre de
I'étoile, allant de 10%g.cm ™2 au niveau de la crotite & 10'°g.cm ™3 au centre de 1’étoile, soit neuf ordres de
grandeur. Cette variation de la densité a bien entendu des conséquences sur I’état méme de la matiére.
En effet, plus la densité augmente, plus les neutrons pénétrent a Uintérieur des noyaux, constituant
ainsi des noyaux de plus en plus lourds, jusqu’a ce que la densité atteigne une densité limite py =
4.3x 10" g.cm™3 (en anglo-saxon : «neutron drip point»). au-dela d’une telle densité, les noyaux formeés
sont trop massifs et deviennent instables. au-dela de cette densité critique, des neutrons célibataires
apparaissent et constituent un superfluide de neutrons. On peut schématiser cette évolution de la
structure de I’étoile & neutrons en quatre domaines de densité comme explicité dans la figure 2.2 :
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F1a. 2.1: Evolution des étoiles au cours de leur vie, selon leurs masses. (Image extraite de hitp ://www-o0bs.univ-
lyonl.fr/%TEga/optionINSA /etoilgal /images)
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1. Partie externe de la croite : cristal tres rigide de densité inférieure a py.

2. Partie interne de la crodte : la densité est comprise entre la densité critique pg et la densité du
noyau d’un atome ppue = 2.6 x 10g.cm™3. La matiére est alors constituée d’un mélange de
solide cristallin constitué de noyaux lourds riches en neutrons baignant dans un gaz de neutrons
superfluide.

3. Liquide interne de neutrons : il subsiste trés peu d’électrons et de protons (environ 5%). La
densité est comprise entre pp,q et la densité du coeur de I’étoile & neutrons. Les fluides de
neutrons et de protons sont tous deux superfluides contrairement aux électrons qui interagissent
faiblement.

4. Le coeur de l’¢toile a neutrons : I’existence et la composition de ce coeur est encore trés incertaine
et la matiere peut avoir des états plus ou moins exotiques pouvant aller d’un noyau solide constitué
de kaons et de mésons a un noyau composé de quarks et de gluons résultants de la dissociation
des neutrons & partir d’'une densité de transition, de fagon analogue a la densité pg a laquelle les
noyaux se dissociaient pour former un fluide de neutrons.

Les transitions d’un état de la matiére & un autre a l'intérieur de ’étoile & neutrons sont des sites
importants pour la compréhension des irrégularités observées dans les paramétres de la dynamique
rotationnelle des pulsars. En effet, les différentes couchent sont plus ou moins couplées au champ
magnétique de 1’étoile et tournent a des vitesses différentes. Ainsi, a 'interface entre deux couches, I'un
des constituants peut perturber la rotation de I’autre. Ces interactions entre la croite et le superfluide
ou encore entre le superfluide et le coeur solide sont probablement & ’origine des perturbations observées
dans la rotation des pulsars (cf. 9.2 page 145).

La magnétosphére d’une étoile & neutrons est également trés particuliére et celle-ci sera décrite
plus précisément par la suite lors de la présentation des pulsars et des modeéles d’émission gamma.
Trés briévement, on peut retenir que les étoiles & neutrons sont des objets trés fortement magnétisés.
En effet, le flux magnétique se conservant lors de I'effondrement gravitationnel de 1’étoile originelle en
étoile & neutrons, le champ magnétique extérieur résultant est considérable, de I’ordre de 10% & 10°T,
et influence alors beaucoup ’équation d’état de la surface de I’étoile. Comme on le verra par la suite,
ce champ magnétique est directement lié & différentes caractéristiques observables des pulsars.

2.2.4 Intéréts pour la physique fondamentale et ’astrophysique

Comme on vient de le voir, les étoiles a neutrons ont une structure interne complexe faisant appel a
divers états de la matiére dense et une magnétosphére chargée sous forme de plasma, le tout couplé a un
champ magnétique intense. Ainsi, de par leurs caractéristiques internes et externes, les étoiles a neutrons
représentent de véritables laboratoires pour différents domaines de la physique, tels que la physique
des particules, la physique des plasmas, la superfluidité, ou encore la théorie de la Relativité Générale,
indispensable pour pouvoir traiter correctement les champs gravitationnels considérables mis en jeu.
D’un point de vue purement astrophysique, nous verrons plus loin & quel point I’observation des pulsars
permet d’obtenir de nombreuses informations et de répondre concrétement & de nombreuses questions
astrophysiques essentielles comme par exemple la densité d’électrons et le champ électrique local dans
le milieu interstellaire (cf. 2.3.3.4). On peut également citer deux exemples qui ont considérablement
marqué D'histoire de 'astrophysique : la confirmation de I'existence des ondes gravitationnelles prédites
par la théorie de la relativité Générale de Einstein en 1982 via l'observation du pulsar binaire PSR
B1913+16 [108, 109], ou encore la premiére découverte d’un systéme planétaire extra-solaire autour
du pulsar PSR B1257+12 en 1992 [87, 120].

2.3 Les pulsars

Comme on a pu le voir, les étoiles & neutrons sont riches en informations et celles-ci différent suivant
I’angle sous lequel on les étudie, a savoir en tant que pulsars radio, binaires émettrices de raies X ou
encore en tant qu’hypothétiques sieges de sursauts gamma. L’aspect de loin le plus intéressant et le plus
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Fic. 2.3: Schéma simplifié d’un pulsar. L’axe de rotation et l’axe magnétique n’étant pas alignés, [’émission aux
pole est percu périodiquement par un observateur terrestre chaque fois que le faisceau coupe 'axze de visée.

riche en informations est sans aucun doute I’affiliation de ’étoile & neutrons en tant que pulsar radio.
Meéme si ’émission radio ne représente qu’une toute petite partie de ’énergie rayonnée responsable du
ralentissement des pulsars, son observation a permis et permet encore de déterminer de nombreuses
propriétés physiques intrinséques aux pulsars. Plus d’un millier de pulsars radio ont été identifiés a
ce jour et on permis de réaliser diverses études concernant leur population, leurs périodes, leurs ages,
ainsi que leur distribution dans notre galaxie.

2.3.1 Description trés simplifiée

Les pulsars sont des étoiles & neutrons en rotation rapide dont ’axe magnétique est plus ou moins
écarté de ’axe de rotation. Alors que I’étoile & neutrons tourne sur elle méme, les particules chargées
sont accélérées le long des lignes de champ dans la magnétosphere et émettent alors des radiations
électromagnétiques sous forme d’un faisceau axé sur 'axe du champ magnétique. Si la Terre se trouve
dans la trajectoire du faisceau, un observateur peut alors collecter des photons en provenance de la
source chaque fois que le faisceau coupe sa ligne de visée, un peu a la maniére d’un phare (cf. figure
2.3). Le profil d’émission dans le temps se caractérise alors sous forme d’un ou plusieurs pics d’intensité
se répétant a la période de rotation de 1’étoile, d’ou le terme de pulsar employé pour qualifier ces objets.

2.3.2 Période et dérivée

Comme on peut le constater dans la figure 2.4, la grande majorité des pulsars observés ont des
périodes comprises entre 0.1 et 3 secondes. Seule une petite fraction des pulsars recensés aujourd’hui
ont des périodes plus faibles, inférieures & 10 ms, ce sont les pulsars millisecondes. La période la plus
faible observée est de 1.56 ms pour le pulsar PSR B1937+21 et la plus grande est de 5.09 s pour PSR
J1951+11. Deés 1968, F. Pacini et T. Gold [41, 86] développérent un modeéle (dit «modéle du pharey )
permettant de prédire correctement le ralentissement du pulsar au fur et & mesure que 1’étoile perd de
son énergie cinétique de rotation par rayonnement électromagnétique. La figure 2.5 donne les valeurs
des dérivées des périodes en fonction des périodes pour 639 pulsars. On peut voir que les dérivées sont
extrémement faibles (de I'ordre de 107 & 1072%) ce qui traduit bien que les pulsars peuvent étre
considérés comme des rotateurs ultra-stables. La structure interne des étoiles a neutrons étant encore
mal connue, on suppose que le moment d’inertie pour les pulsars est celui d’un rotateur rigide d’environ
10%g.cm?.

Si on fait le lien entre les deux figures 2.4 et 2.5, on constate que la population minoritaire des
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F1a. 2.4: Distribution des périodes des pulsars observés aujourd’hui. (Figure extraite de [69])

pulsars millisecondes est en grande partie peuplée de pulsars binaires dont la dérivée de la période
et la puissance du champ magnétique est plus faible que pour la population principale. En fait, ces
pulsars millisecondes sont des étoiles & neutrons qui ont dépassé ’age normal d’activité mais qui
subissent réguliérement une «cure de jouvence» grace a un transfert de I’énergie de masse de leurs
compagnons dont elles accrétent la matiére (cf. 2.2.1). Contrairement aux étoiles, la majorité des pulsars
n’appartiennent pas a des systémes binaires. Toutefois, il semblerait que les pulsars appartenant a la
population dite «normale» appartenaient bien auparavant a des systémes binaires dont le compagnon
aurait tout simplement été éjecté lors de la supernova.

2.3.3 Distance des pulsars

La mesure directe de la distance des pulsars est difficile. Celle-ci peut étre déduite de trois maniére
différentes : soit par une mesure de ’absorption du rayonnement par ’hydrogéne neutre, soit par la
détermination de la paralaxe du pulsar, soit encore par ’association du pulsar considéré & un objet
identifié en optique (exemple du pulsar au coeur de la nébuleuse du Crabe). En combinant 1’ensemble
de ces trois techniques de mesure directe décrite ci-aprés, on est ainsi parvenu & obtenir les distances
d’une centaine de pulsars [69].

2.3.3.1 Parallaxe

Les distances des pulsars les plus proches - situés & moins de un kiloparsec du Soleil - peuvent
étre mesurées par la technique de la parallaxe. Il s’agit principalement de mesurer la courbure des
fronts d’onde provenant des pulsars. Celle-ci peut étre obtenue en mesurant par interférométrie le
changement de sa position apparente suivant I’évolution de la Terre sur son orbite. Ces mesures doivent
étre effectuées au cours d'une année au minimum et avec une précision angulaire supérieure a la
milliseconde d’arc.
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FiG. 2.5: Dérivée temporelle de la période (ralentissement) en fonction de la période pour un ensemble de 639
pulsars. Les étoiles désignent les pulsars dont l’association avec une nébuleuse a été démontrée. Les points
entourés d’un cercle correspondent aux pulsars appartenant a un systéme binaire.
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Pulsar Objet optique associé | Distance DM (ne)

PSR (kpc) (ecm~3.pc) | (em™?)
B0531+21 | Nébuleuse du Crabe (SNR) 2.0 o7 0.029
B1951+32 CTBS0 (SNR) 2.5£15 15 0.02

TAB. 2.2: Informations concernant les deux pulsars observés par CELESTE : le pulsar du Crabe et PSR
B1951+82. De gauche a droite, les objets optiques associés, les distances déduites ainsi que les mesures de
dispersion et les densités électroniques du milieu interstellaire le long des lignes de visée.

2.3.3.2 Absorption d’hydrogéne neutre

Les pulsars situés a des latitudes galactiques faibles sont observés au travers des bras spiraux de
la Galaxie et leurs spectres présentent alors une raie d’absorption & la longueur d’onde 21 cm due a
I’absorption du signal par 'hydrogéne neutre du milieu. Les structures observées dans le spectre autour
de cette longueur d’onde sont essentiellement dues & l'effet Doppler causé par la vitesse du gaz dans
les bras spiraux de la Galaxie. Ainsi, & partir de modéles dynamiques de la rotation de la Galaxie, il
est possible de traduire ces structures en terme de distances des pulsars.

2.3.3.3 Association d’un pulsar & un objet identifié en optique

Le pulsar du Crabe associé a la Nébuleuse du Crabe est clairement un exemple de ce cas de figure.
La distance de la nébuleuse du Crabe étant connue - 2 kpc environ - on en déduit la distance du
pulsar associé. Le tableau 2.2 donne les objets optiques associés aux deux pulsars PSR B0531+21 et
PSR B1951+-32, ainsi que les distances déduites, les mesures de dispersion et les densités électroniques
associées (cf. paragraphe suivant).

2.3.3.4 Mesure de dispersion : DM

Il arrive cependant qu’aucune de ces méthodes directes ne soit possible auquel cas on a recours a
une mesure de dispersion du rayonnement pulsé. La propagation dans le milieu interstellaire ionisé du
rayonnement électromagnétique est trés dépendante du domaine de fréquence. Ainsi, des photons émis
a hautes fréquences voyageront plus rapidement que des photons émis a basses fréquences. Comme
indiqué en annexe B, le décalage temporel Af, d’un pic émis & la fréquence v est proportionnel &
une grandeur que 'on nomme mesure de dispersion, notée DM ( de I’anglais «Dispersion Measurey ),
correspondant a l'intégrale de la colonne de densité d’électrons libres ne du milieu interstellaire le long
de la ligne de visée. Par conséquent, traduire le DM en terme de distance du pulsar sous-entend que
cette densité d’électrons libres est connue. Celle-ci est assez bien reconstruite & partir des mesures de
dispersions des pulsars proches pour lesquels la distance est accessible via 'une des trois techniques
évoquées précéedemment. Les délais s’expriment alors par (cf. annexe B) :

2

e
At, = —DM 2.3
2mmer2e (2:3)

avec
L
DM :/ nedl (pe.cm™>) (2.4)
0

On verra par la suite que si cette mesure de dispersion est un parameétre important & prendre en
compte dans le domaine radio, il est complétement négligeable lorsque 1’on s’intéresse au domaine
des trés hautes énergies. C’est pourquoi il est possible de comparere les temps d’arrivée de photons
pulsés provenant de d’observations effectuées au sein d’expériences différentes - & condition toutefois
qu’il s’agisse des temps d’arrivée en un méme point, le barycentre du systéme solaire (cf. chapitre
8 page 137). De méme, on verra par la suite que les temps d’arrivée figurant dans les éphémérides
radio utilisées en gamma sont au préalable traduit pour une fréquence infinie de maniére a corriger les
mesures radio de ces délais liés & la dispersion.
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Fia. 2.6: Distribution des pulsars dans le ciel en coordonnées galactiques.

2.3.4 Distribution galactique et vitesses des pulsars

Comme on peut le voir dans la figure 2.6, les pulsars sont principalement distribués dans le plan
galactique sur une épaisseur d’environ 1 kiloparsec et sur un rayon approximatif de 10 kiloparsecs autour
du centre galactique. Il semblerait donc que les pulsars soient des objets essentiellement galactiques. Des
mesures interférométriques radio sur une centaine de pulsars ont permis d’établir un spectre de leurs
vitesses. Celui-ci s’avére trés large, les vitesses s’étalant entre quelques km.s~!' et 1000 km.s !, avec
une moyenne autour de 200 km.s~!. Cette distribution des vitesses serait conforme a une naissance des
étoiles a neutrons dans un rayon de 100 parsecs dans le plan galactique. Les grandes vitesses observées ne
sont pas étonnantes si on considére les énergies considérables mise en jeu dans les processus de formation
de ces objets. Il a été démontré que si I'explosion de la supernova était légérement asymétrique, une
impulsion considérable pouvant atteindre les 1000 km.s~! pouvait étre transmise & I’étoile & neutrons
résultante. Par conséquent, un pulsar naitrait avec une vitesse importante et migrerait alors en moyenne
vers des latitudes galactiques plus élevées, ce qui expliquerait la position de certains pulsars hors du
plan galactique.

Toutefois, il faut étre vigilant quant-aux conclusions que ’on peut tirer de cette distribution spatiale
des pulsars dans le ciel. D’une part, les observations réalisées jusqu’alors ne couvrent pas complétement
le ciel ; d’autre part, et c’est 1a la remarque la plus importante, les observations de pulsars sont limitées
par la sensibilité des instruments. En effet, les faibles pulsars ne peuvent étre observés que s’il se situent
& des courtes distances du fait de ’absorption du rayonnement dans le milieu interstellaire. De plus,
ce dernier interagit fortement avec le rayonnement radio qui est I'unique domaine en fréquence sur
lequel sont observés la majorité des pulsars, ce phénomeéne étant d’autant plus important lorsque l'on
se rapproche du plan et a fortiori du centre de la Galaxie.

2.3.5 Ralentissement, Loi de puissance

Si on approxime le pulsar & un gigantesque dipoéle tournant & la vitesse angulaire {2, la puissance
rayonnée est donnée par [58] :
dw  ByR*Q'sin’«

T @ (2.5)
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avec B, le champ magnétique au pole et a la surface de I'étoile, R le rayon de I'étoile, et a I'angle
d’inclinaison du dipole par rapport a I'axe de rotation (cf. annexe D).
Si de plus on considére le pulsar comme un rotateur rigide de densité uniforme et de moment
d’inertie I, I’énergie cinétique disponible est %I Q2. Par conséquent :
aw  d(319?) . B2RSQ'sin’a
= J _ IO =P " = =

— 2.
dt dt 6c3 (2:6)

On en déduit alors la loi de puissance du ralentissement du pulsar dans "approximation dipolaire :

By RPsin® «

Q= Q= -KQ? 2.7

61c3 (27)
En réalité, cette approximation dipolaire est un modeéle trés simplifié qui ne prend pas en compte
différents phénomenes tels que la dissipation de I’énergie par émission d’onde gravitationnelle, etc. Il
se trouve que l'indice 3 de la loi de puissance obtenu dans le cadre de 'approximation dipolaire est
supérieur aux valeurs déterminées par l'observation. D’une maniére générale, on supposera tout de

méme que le ralentissement du pulsar se traduit par une loi de puissance d’indice n de la forme :

Q=—-KQ" (2.8)
2.3.6 Indice de freinage et paramétre
2.3.6.1 Définition et formules

‘ On admet que la variation de la vitesse angulaire suit une loi de puissance d’indice n de la_forme
) = —KQ". En dérivant, on obtient I’expression de la dérivée seconde de la pulsation 2 = —KnQQn—!
et par conséquent on est capable de calculer I’indice n :

i
- 2.9
KQQn-1 (2:9)
sachant que :
Qn Q
Q= = 2.1
Q KQ (2.10)
on a finalement un indice n donné par la relation :
QQ
n=—-— (2.11)
02

Cet indice n est directement lié & la dissipation de I’énergie et constitue ce que 'appelle I'indice de
freinage. Cette quantité est déterminée a partir des données observationnelles, & condition toutefois
que celles-ci permettent de déterminer avec précision a la fois les paramétres Q et Q caractérisant la
dynamique rotationnelle du pulsar. Malheureusement, la quantité 2 est trés difficile & mesurer et on ne
la connait que pour un certain nombre de pulsars. Pour le pulsar du Crabe, on déduit des observations
un indice de freinage n = 2.515 & 0.005 [69].

L’usage veut que ’on caractérise les pulsars par leurs périodes P alors que ’approche théorique fait
plutdt intervenir leurs pulsations €2 et les mesures observationnelles - et donc les éphémeérides - leurs
fréquences v. Afin d’éviter toute confusion par la suite, la formule de l'indice de freinage est exprimée
ci-dessous en fonction de ces différents parameétres équivalents :

919) % PP
S (2.12)

n—=-—=——F
0z P P2
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2.3.6.2 Dérivée seconde de la fréquence

Comme on l'a vu, la détermination de l'indice de freinage d’un pulsar s’effectue par le biais de
la mesure expérimentale (par 1’observation) de la dérivée seconde de la fréquence. Malheureusement
celles-ci ne permettent généralement pas de déterminer ce parameétre du fait de la trop longue durée
d’observation exigée (plusieurs années). Or, comme on le verra par la suite, le paramétre ¥ est un
parameétre important pour le chronométrage du pulsar. Dans ce cas de figure, on est amené & faire
quelques approximations. Suivant les références, cette approximation s’effectue différemment.

On peut supposer que le pulsar se comporte comme un dipole parfait rayonnant a la fréquence v.
L’indice de freinage est alors égal & 3 et le parameétre © se traduit par :

. v

5= (2.13)
On peut également dériver successivement 1’expression de la fréquence en fonction de la période P et
on obtient :

1
v = —

P

P
PP
Vo= 25

auquel cas on est alors confronté & nouveau a l'indétermination de P et on simplifie 'expression en
négligeant le dernier terme :

7=2— (2.15)

On notera toutefois que la relation 2.15 différe de la relation 2.13 par un facteur 2/3.

2.3.7 Age du pulsar

Donner un age a un pulsar sous-entend que 1’on connait son ralentissement, c’est & dire son indice
de freinage. En supposant que la vitesse angulaire suit la loi :

Q=-KQ" (2.16)
on en déduit aisément ’expression de sa période (P = /2m) :
PP = (20)" 'K (2.17)
et en intégrant :
Pt prt = (2n)" " (n - 1)K - At (2.18)

ou At est le temps écoulé depuis la formation du pulsar et Py sa période au tout début de son existance.
Etant donné qu'une étoile a neutrons est formée avec une trés grande vitesse et que celle-ci décroit
avec le temps, on suppose que cette période Py est nulle et on approxime alors I’dge 7 du pulsar par :
pr P
T = — = - (2.19)
2m)" " (n-1)K (n—-1)P

En général, on approxime I’dge du pulsar en se plagant dans ’approximation dipolaire - c’est a dire en
considérant un indice de freinage égal & 3 - et on obtient alors :

P v
- - - _Z 2.20
TTop T T (2:20)
Pour le pulsar du Crabe, les éphémérides radio donnent au 15 janvier 2002 v = 29.845700754 s~ et
U = —374567.55 - 10715 572 L’age du pulsar du Crabe déduit de ces données est approximativement

7 =~ 1262.5 ans. On sait d’aprés ’année de la supernova du Crabe qui lui a donné naissance en 1054
que l’age réel de ce pulsar est de 2002-1054=948 ans, ce qui n’est pas si ¢éloigné de 1’age estimé.
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Chapitre 3

Les pulsars gamma

3.1 Les modéles d’émission gamma pulsée & haute énergie, une op-
portunité pour CELESTE

Apres la découverte des pulsars en 1968 par A. Hewish et S.J. Bell [53], les théoriciens entreprirent
de décrire la physique de ces objets hors du commun. En 1969, T. Gold et F. Pacini démontrérent
que la magnétospheére des étoiles a neutrons était dépourvue de charges [41, 86]. Un an plus tard, P.
Goldreich et W.H. Julian [42] démontrérent grace a leur théorie du pulsar aligné (cf. annexe D) qu'il
en était tout autrement et qu’il subsistait autour de I’étoile un plasma dense chargé. Des particules
chargées seraient ainsi arrachées & la surface de ’étoile puis, accélérées dans la magnétosphére le long
des lignes de champ magnétique, rayonneraient par effet synchrotron. Actuellement, deux modéles
théoriques divergent sur la position des zones accélératrices responsables de I’émission gamma a haute
énergie. L’un, le modéle de la calotte polaire (Polar Cap - PC), suppose une émission & la surface des
poles magnétiques alors que l'autre préconise une zone accélératrice plus haut dans la magnétospheére,
proche du cylindre de lumiére, c¢’est le modele de la cavité externe (Outer Gap - OG). Pour le modéle
PC, le spectre gamma est coupé a haute énergie par un processus d’absorption des v par création de
paires au dessus d’une énergie dépendant entre autres de l'intensité du champ magnétique local. Dans
le cas des pulsars jeunes ayant un fort champ magnétique (entre 10'? et 10'3 gauss) cette cassure du
spectre surviendrait aux alentours de quelques GeV, tandis-que pour les pulsars plus agés celle-ci se
situerait plus haut en énergie, aux alentours de 50 GeV. En ce qui concerne le modéle OG, celui-ci prédit
une cassure du spectre moins dure autour d’une dizaine de GeV. Une composante inverse Compton
étendrait méme 1’émission pulsée jusqu’au TeV.

On voit donc immédiatement les espoirs fondés sur la meilleure sensibilité de la nouvelle génération
de détecteurs Cerenkov au sol. Une détection d’une émission pulsée a basse énergie sur des pulsars agés
serait trés favorable au modéle PC tandis-qu'une détection au TeV lui serait fatale, & ’avantage du
modeéle Outer Gap qui alors seul subsisterait. En attendant cette nouvelle génération de détecteurs au
sol et embarqués sur satellite, CELESTE se voit offrir une formidable opportunité & travers ’exploration
de cette fenétre en énergie vierge de toute observation et extrémement importante pour la crédibilité
des deux modeéles d’émission agés de plus de trente ans.

3.2 Les processus d’émission

Les processus d’émission de y et de création de paires au sein de la magnétosphére des pulsars sont
trés complexes. Aussi, nous n’aurons pas la prétention ici de détailler ces processus physiques dans les
moindres détails. Nous nous contenterons simplement de donner quelques informations les concernant
dans le but de faciliter la compréhension. La plupart des relations présentées dans cette section sont
extraites de [93].

27
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3.2.1 Le rayonnement de courbure

Des électrons relativistes d’énergie ymc? (ou v est le facteur de Lorentz) circulant le long d’une
ligne de champ magnétique de rayon de courbure pg. (cr pour «curvature radiation») émettent des
photons selon un spectre continu en énergie et piqué a ’énergie caractéristique €. :

3 3
Eer = Sen

3.1
2 per ( )

On comprend déja & partir de cette relation que ’énergie des photons « émis par rayonnement de
courbure est plus importante pour les lignes de champ magnétique dont le rayon de courbure est plus
faible. Les derniéres lignes de champ ouvertes (la derniére ligne de champ fermée est tangente au
cylindre de lumiére) sont donc plus suceptibles de permettre aux électrons une émission a trés haute
énergie. De plus, le rayon de courbure de celles-ci diminue avec la période de rotation du pulsar. En
effet, plus le pulsar tourne rapidement plus le cylindre de lumiére est proche de ’étoile (Ry = ¢/€2).
On comprend ainsi pourquoi I’énergie maximum des 7y émis par ce procesus dépend également de la
période du pulsar. Pour un champ magnétique purement dipolaire, le rayon de courbure de ces derniére
lignes de champ a proximité de la surface de 1’étoile peut étre approximer par :

per = VR - Ry ~ 10°V/P cm (3.2)

ol R, est le rayon de ’étoile a neutrons, R, le rayon du cylindre de lumiére et P la période du pulsar
exprimée en secondes.
Le taux de perte d’énergie des électrons par rayonnement de courbure est donné par :
] 2 62 ,y4
Yer = —35 5 (33)

3mec o2,

Il en résulte une distribution en énergie des électrons en loi de puissance o< v~ . Les électrons finissant
par s’échapper le long des lignes de champ ouvertes, ceux-ci ne peuvent étre accélérés indéfiniment
et cette loi de puissance subit une cassure & une énergie limite 7. Cette énergie limite des électrons
introduit par conséquent une cassure naturelle (dans la littérature anglo-saxonne : cutoff ) du spectre
d’émission des photons & une énergie .. Ainsi, la théorie prédit un spectre en énergie des photons vy
émis par rayonnement de courbure (en supposant qu’ils ne soient pas absorbés) décrit par :

x € pour € < € (3.4)
ef(e) o ™3 poure > e, (3.5)

En comparant le temps caractéristique d’émission des électrons dans ce processus 7., = 77/ |Yer| au
temps de fuite des électrons 7., & per/c (ech pour «échappey), on détermine l’énergie de coupure
€. du spectre en énergie des photons par une expression totalement indépendante des parameétres
rotationnels du pulsar [94] :
e~ 20 S~ 150 Mev (3.6)
4 7o

ou rq est le rayon classique de 1’électron.

3.2.2 L’émission cyclotron

Une particule de charge e et de masse m se déplagant sur une trajectoire circulaire autour d’un
champ magnétique B avec une vitesse non relativiste émet une radiation a la fréquence vy, dite fréquence
de Larmor donnée par :

eB
v = — (3.7)
mc

Pour un électron ou un positon cette fréquence est :

vy, = 2.8 MHz gauss ™ (3.8)
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La perte d’énergie engendrée par cette émission pour un électron ou un positon se déplagant a la vitesse
v = fc s’exprime par [69, page 175] :
_dE _ 8 vppe’
dt 3 c

(3.9)

Lorsque la vitesse Sc devient relativiste, la fréquence d’émission v, dite gyrofréquence devient inférieure
a la fréquence de Larmor du fait de l'augmentation de la masse de ’électron. Ces effets relativistes
impliquent également une émission aux harmoniques de v,. Il s’agit alors de I’émission synchrotron.

3.2.3 L’émission synchrotron

Lorsqu’un électron (ou positon) traverse un champ magnétique, la force de Lorentz le contraint a
se déplacer suivant une hélice dont I’axe coincide avec la direction du champ. Le mouvement de ces
électrons peut ainsi étre décrit par la combinaison d’une rotation circulaire autour de la ligne de champ
considérée et d'une translation le long de celle-ci. La rotation autour de la ligne de champ introduit une
émission de l’électron a la fréquence v, et & ses harmoniques. La vitesse de translation se traduit par
un effet Doppler sur la fréquence d’émission et par une concentration de ’émission suivant sa direction.

Ainsi, si on considére une particule chargée d’énergie ymc? se propageant selon une trajectoire
hélicoidale autour d’une ligne de champ magnétique avec un angle d’incidence v par rapport a celle-ci,
on peut décomposer la vitesse de la particule en deux composantes v et v, , respectivement parallele et
perpendiculaire & la ligne de champ. D’un point de vue pratique, les théoriciens associent a ces vitesses
les facteurs de Lorentz correspondants ) et y avec :

v = (1 - <%>2> o (3.10)

VYL =7 (3.11)

et

Compte tenu de ces notations, on a :

sinp = 2= = (1 - <%>2> " (3.12)

Dans la cas ultra-relativiste on peut faire approximation v = ¢ et ’angle 1 est alors donné par :
sing) & 7”*1 (3.13)

Comme on ’a dit précédemment, I’émission synchrotron est liée & la rotation de la particule autour
du champ magnétique. Par conséquent, 1’énergie disponible pour cette émission synchrotron dépend
de 7y, et est donnée par :

Edisp = yime? (3.14)

Un électron perd de ’énergie par émission synchrotron avec un taux 7, donné par :

. 2 12
75r:_§ 0 B2y3
MeC

(3.15)

En introduisant les relations 3.11 et 3.13, on peut exprimer ce taux en fonction de 'angle 4 et de la

vitesse v de I’électron :
2 r2
For = —=—2-B?y?sin? ¢ (3.16)
3 mec
Pour des faibles rayons de courbure, la perte d’énergie par synchrotron est énorme et largement supé-

rieure & celle due au rayonnement de courbure (relation 3.3).
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De méme que pour le rayonnement de courbure (relation 3.1) il est possible de déterminer une
énergie caractéristique €4, pour les photons émis par des particules d’énergie v pour laquelle ’émission
est maximale :

3_eB
Esr = =h v%sin ) (3.17)

2 mec

B. Rudak et al. [93] ont démontrés que pour une injection de particules monoénergétiques (paires
électron-positon) 7y et en supposant une perte d’énergie par émission synchrotron suivant le taux s,
donné en 3.16, le spectre en énergie des photons émis est délimité par deux énergies limites €. et gg.
La borne inférieure, €., correspond & un déplacement des particules tel que v, ~ 1, soit :

1
Ec=E€ = =—-h— 3.18
La borne supérieure, €g, est ’énergie caractéristique correspondante soit :
3
E) = Egr (’)’0) = (319)

L’ensemble de ces caractéristiques se traduisent pour les photons par un spectre en simple loi de
puissance f(e) o« e'/2 (équivalent a ef(g) o €!/2) au dessus de .. En dessous de cette énergie critique,
le spectre change de forme et tend assymptotiquement vers f(g) oc et2.

3.2.4 Diffusion inverse Compton

Un électron stationnaire peut étre accéléré par un photon incident qui lui transfert une partie de
son énergie et de son impulsion. Il s’agit de la diffusion Compton. L’effet inverse peut également avoir
lieu. Dans ce cas, c’est 1’électron qui communique de son énergie cinétique au photon et il s’agit alors
de la diffusion Compton inverse. Selon la longueur d’onde du photon cible perque dans le référentiel
propre de I’électron, on distingue deux régimes pour ce processus. Lorsque celle-ci est trés supérieure
a la longueur d’onde Compton on parle de régime dit de Thompson. Dans le cas opposé, on parle de
régime Klein-Nishina.

Considérons un électron se déplacant le long d’une ligne de champ magnétique avec un facteur de
Lorentz «y et un photon d’énergie € = emc? se propageant selon un angle arccos p par rapport 4 la ligne
de champ. On attribuera par la suite le symbole «prime» aux grandeurs exprimées dans le référentiel de
I’électron. La conservation des quantités de mouvement conduisent a une section efficace différentielle
pour la diffusion inverse Compton donnée par :

d%j,f = ?g—i {(1 — ) (1= p7) + i (1+1?) (1+17) (91 + 92)} (3.20)
ou les indices «i» et «f» symbolisent respectivement les états initial et final. o7 est la section efficace
de Thompson et Q'f I’angle solide dans lequel sont émis les photons d’énergie e’f. Les fonctions g1 et go
sont données par :

g1(u .
92(v) = e
avec
u = €/ep
a = 2waep/3 (3.22)
— heB
€B = m2c3

ou « est la constante de structure fine et ep 1’énergie d’un photon émis & la fréquence de Larmor (cf.
relation 3.7) et exprimée en unité mc?.
De cette section efficace différentielle on tire le taux de refroidissement des électrons par diffusion

inverse Compton :

) dnpp
= - ; Q; P2 ) (1 — / QY —€ 2
Yics c / de; / dsy; (deidﬁ) 5#@ d (dQ’ ) (Ef ez) (3 3)
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avec €y = €}y (1 + Bu’f) est I’énergie (en unité mc?) du photon diffusé dans le référentiel du laboratoire
[29].

3.2.5 Création de paires par interaction v — B

Le processus de création de paires dans un champ magnétique intense fut introduit pour la premiére
fois en 1971 par P.A. Sturrock [107]. Un photon +y se propageant dans la magnétosphére peut interagir
avec le champ magnétique et se matérialiser en paire électron-positon (cette réaction a une probabilité
non nulle du fait que le champ magnétique peut absorber du moment angulaire). Toutefois, ceci exige
certaines conditions sur 1’angle 1) entre la trajectoire du photon et la direction du champ magnétique
local, I’énergie du photon e, mais également 1’épaisseur optique du milieu 7, p pour ce processus. Les
deux premiéres conditions s’expriment par la relation suivante :

£-sintp > 2mec? (3.24)

On comprend bien & partir de cette relation qu’un photon se propageant paralléelement au champ
magnétique local ne peut étre absorbé par ce processus. En ce qui concerne 1’épaisseur optique 7,5 de
la magnétosphére pour ce processus, elle doit étre trés importante! (ceci traduit une opacité importante
de la magnétosphére aux rayons gamma). La détermination de la valeur de ce parameétre s’effectue par
le biais du calcul du coefficient d’atténuation 7(e) liant le nombre de photons au nombre de paires
produites [33] :

Npaires = Tlphotons {1 - ein(g).d} (325)

ot d est la distance moyenne parcourue par le photon v dans le champ magnétique. Les éléments de
matrice du processus v + B — et + e~ conduisent & une expression pour ce coefficient d’atténuation
qui, dans la limite ultra-relativiste, s’exprime par :

127(0431_
B T 2
ne) =55 5T (3.26)

ou « est la constante de structure fine, A, est la longueur d’onde Compton, € I’énergie du photon ~y
mis en jeu. Le champ magnétique critique B, le paramétre de Erber x et la fonction 7' () sont définis
par :

B, = M ~y44.108G

T(x) ~ 0.46-e /3 pour xy <0.2

ou m, est la masse de I'électron et f un facteur de correction (significatif pour des énergies proches du
seuil et un grand champ magnétique local) introduit par J.K. Daugherty et A.K. Harding 1983 [22].

Comme on a pu le voir précédemment, des photons vy sont émis par divers processus au sein de
la magnétosphére. Ces photons 7 se propageant vont étre plus ou moins sujets a l'absorption par
ce processus de création de paires. Compte tenus des différentes relations présentées ci-dessus, cette
absorption se traduit par ’application d’une coupure doublement exponentielle du spectre en énergie
des photons 7y émis. Cette propriété est d’ailleurs la conséquence de la cassure abrupte du spectre a
haute énergie prédite par le modéle Polar Cap.

Dans le cas des photons y se propageant le long d’une ligne de champ magnétique dont ’angle
d’ouverture par rapport a I’axe magnétique a la surface de I'étoile est voisin de 6, (bord de la calotte
polaire), ’énergie de coupure ¢, peut étre approximeée par :

1/2 0.1-B 3
£c~ 0.4 P2 <Ri> X max {1, Tpc <Ri> } GeV (3.28)

ot 7 est la distance séparant le photon v du centre de I’étoile, R, le rayon de ’étoile, P la période de
rotation du pulsar et B, lintensité du champ magnétique a la surface de I’étoile et a la latitude 6.

'La condition 7y5 = 1 correspond au critére utilisé pour tracer la ligne de mort (death-line) des pulsars radio dans
les diagrammes P — P.
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F1a. 3.1: Modéle du pulsar aligné. Les charges de signes opposées (représentées par des + et des -) sont réparties

de part et d’autre de la surface de neutralité définie par (- B =0. Dans le cas ou B et € sont anti-paralléles,
les courants de fuites (au niveau des lignes de champ ouvertes) sont de charges opposées.

3.2.6 Création de paires par interaction photon-photon

Lorsque deux photons entrent en collision, une paire électron-positon peut étre émise si ’énergie
dans le centre de masse est supérieure a 2mqc? (me étant la masse d'un électron). La section efficace de
cette réaction & seuil est correctement établie en "absence de champ. Cependant, aucune formule n’a
encore été établie a ce jour pour cette méme réaction en présence d'un champ magnétique intense. De
ce fait, les modeéles théoriques décrivant 1’émission gamma dans la magnétosphére des pulsars utilisent
la formule standard sans tenir compte du champ magnétique. Si cette approximation peut se justifier
dans le cas des modéles Outer Gap ou I’émission a lieu loin de I’étoile & neutrons, ce n’est en général
pas le cas pour des émissions & la surface des poles dans le cadre des modeles Polar Cap.

3.3 Modéle standard, modéle du pulsar aligné

Les modéles d’émission pulsée partent tous de 'hypothese que les plulsars sont des étoiles & neutrons
en rotation rapide fortement magnétisées. Proche de la surface de ’étoile, le champ magnétique est
dominé par le champ dipolaire intrinséque de I’étoile. Au fur et & mesure que 'on s’éloigne de celle-ci,
le champ magnétique dipolaire devient faible et c’est le champ toroidal, orthogonal au champ dipolaire
et généré par les particules chargées se déplacant le long des lignes de champ, qui domine. Celui-ci
les expressions caractéristiques du modéle standard afin d’introduire les modéles d’émission gamma,
celles-ci étant établies trés explicitement dans les annexes C et D.

Prés de la surface de 'étoile, le champ dipolaire B tournant avec une vitesse angulaire Q induit un
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champ électrique E défini par
I P L
E4+-(QAF)AB=0 3.29
- (Gn7) (3.29)

Dans le cadre de leur théorie du pulsar aligné, P. Goldreich et W.H. Julian [42] ont démontré que

=

la magnétosphére de 1’étoile ne pouvait étre vide, auquel cas il existerait un champ électrique EH I

considérable - E - B # 0 - capable d’arracher a la surface de 1’étoile des particules malgré les forces
de gravitation. Ainsi la magnétosphére n’est pas vide mais composée d'un plasma chargé. La densité
volumique de charge satisfaisant aux conditions d’équilibre de la magnétosphére est donnée par :

R 1
ame {1 () sin? 9]

C

p(r.0) = (3.30)

On voit ainsi qu’il existe une surface définie par Q- B =0 o les charges en corotation avec 1’étoile
changent de signe (cf. figure 3.1). Toutefois, cette expression n’est valable que dans la partie corotative
de la magnétosphére comprise a lintérieur d’un cylindre dont le rayon est Ror = ¢/ et axe de
symétrie est I’axe de rotation de I’étoile. En effet, & cette distance R¢yp, un point tournant avec 1’étoile
a la vitesse angulaire € atteint la vitesse limite de la lumiére dans le vide ¢. On définit cette frontiére
fictive au-dela de laquelle les particules et les lignes de champ ne sont plus en corotation avec 1’étoile
par le terme de cylindre de lumiére. Les lignes de champ magnétique coupant ce cylindre de lumiére
sont ouvertes et 'une des extrémité n’est par conséquent plus en rapport causal avec la surface de
I’étoile. Dans cette condition ol I’axe magnétique est colinéaire a l’axe de rotation, cette derniére ligne
de champ fermée délimite au pole un cone de demi-angle d’ouverture 6, défini par :

(3.31)

C

QOR, 1/2
sinf., = < R )

ou R, est le rayon de I’étoile & neutrons considérée. Sachant que R, < R¢p, , on peut estimer la taille
de la calotte polaire r¢, & la surface de 1'étoile par :

(3.32)

Qr3\'?
c >

rcsz*-Hcpz(

Ainsi, on peut estimer le flux de particules chargée s’échappant le long des lignes de champ ouvertes
au niveau de la calotte polaire par :

Ncp =~ (7T’)”Cp) (;) = 2760 (333)

P. Goldreich et W.H. Julian ont également démontré qu’il existait a la surface de I’étoile un potentiel

électrique défini par :
B,R%Q sin? 0
V(R,,0) = 227 (3.34)
2c
ou B, est 'intensité du champ dipolaire a la surface du pole. Ainsi, entre le pole et la derniére ligne de

champ fermé, il existe a la surface de ’étoile une différence de potentiel électrique AV,, définie par :
Bywg,  B,R?

AVy = P = =2 (3.35)

Ces grandeurs définissent les caractéristiques principales du modéle standard des pulsars et constituent
les points de départ des deux modéles d’émission pulsée a haute énergie existants a I’heure actuelle. Bien
que la magnétospheére ne soit pas vide, on comprend également que si un déficit de charge apparaissait,
celui-ci induirait automatiquement un champ électrique accélérant les particules le long des lignes de
champ. Selon I’énergie de ces particules et les processus mis en jeu, celles-ci émettent des photons a
différentes énergies, expliquant ainsi ’émission pulsée observée sur les différentes parties du spectre.
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3.4 Les modéles d’émission gamma

EGRET a mis en évidence pour sept des huit pulsars gamma détectés une émission pulsée a quelques
GeV. 1l ne fait donc aucun doute que des processus physiques accélérent les particules chargées de la
magnétosphére a des énergies relativistes. Les modeéles se rejoignent également sur le fait que les
facteurs de Lorentz correspondants sont de ordre de 10° — 107 et que de telles vitesses n’ont pu étre
atteintes que par 'influence d’'un champ électrique intense induit par le champ magnétique dipolaire
de I'étoile & neutrons en rotation rapide. P. Goldreich et W.H. Julian ont démontré que ces champs
électriques sont si intenses qu’ils engendrent des forces sur les particules chargées de la surface de
I’étoile de plusieurs ordres de grandeur supérieures aux forces gravitationnelles, les arrachant ainsi de
la surface pour former une magnétosphére chargée. Les charges ainsi éjectées se répartissent dans la
magnetosphere de telle sorte qu’elles écrantent la composante du champ électrique paralléle au champ
magnétique (E B = 0), autorisant ainsi la corotation de 'ensemble avec I’étoile. Cependant il subsiste
des zones ot la condition E - B = 0 n'est pas vérifice da & un déficit de charges (en comparaison a la
densité de charge calculée par P. Goldreich et W.H. Julian) et ou subsiste alors un champ électrique
EII 5 accélérant les particules le long des lignes de champ magnétique. Ces zones d’accélération se
situeraient dans des régions suffisamment restreintes pour ne pas troubler 1’équilibre électrique de la
magnétospheére et plus précisément a la surface des poles et/ou dans la zone comprise entre la surface de
neutralité - définie par Q- B =0 - et les derniéres lignes de champ fermées (figure 3.2). Ces deux zones
d’accélération associées & des mécanismes physiques distincts ont donné naissance a deux modéles : le
modele de la calotte polaire (Polar Cap - noté PC) et le modéle de la cavité externe (Outer Gap - noté
0G).

3.4.1 Modéle de la calotte polaire : Polar Cap (PC)
3.4.1.1 Bref historique

Comme précisé précédemment, le modéle de la calotte polaire suppose une accélération & proximité
de la surface des poles magnétiques. Il fut proposé pour la premiére fois en 1971 par P.A. Sturrock
[107] puis perfectionné en 1975 par M. Ruderman et P.G. Sutherland|95]. Développé dans un premier
temps pour expliquer I’émission radio, J.K. Daugherty et A.K. Harding ’ont ensuite perfectionné de
maniére & expliquer I’émission & plus haute énergie, en X et en gamma [48, 21].

Dans un premier temps, M. Ruderman et P.G. Sutherland supposérent la formation d’une zone
déficitaire en charges a la surface des poles de I’étoile & neutrons. En effet, alors que les électrons
sont arrachés de la surface de I’étoile les ions positifs résultants demeurent trés fortement liés aux
molécules du fait de 'intense champ magnétique existant. La différence de potentiel ainsi engendrée
est conséquente et permet une accélération des particules chargées a des énergies considérables.

En fait, on distingue deux populations de particules. Tout d’abord les particules primaires émettant
des photons 7 (par rayonnement de courbure, synchrotron ou inverse-Compton) a différentes énergies.
Les photons ~y ainsi produits interagissent alors avec le champ magnétique intense pour créer des
paires électron-positon secondaires qui elles-mémes sont accélérées et produisent des «y secondaires qui
se matérialisent a leur tour en paires électron-positon, etc. Un front de production de cascades de paires
s’établit dans la magnétospheére et écrante le champ accélérateur délimitant ainsi la zone accélératrice.
Les paires secondaires s’échappant le long des lignes de champ ouvertes sont & l'origine de ’émission
radio observée. Le mécanisme d’accélération dans la magnétosphére ainsi construit offrait une bonne
interprétation de quelques observations et semblait cohérent jusqu’en 1976 ou des calculs plus précis
révisérent a la baisse 1’énergie de liaison des ions de surface. Ainsi, des ions pouvaient étre extraits
de la surface, anéantissant I’hypothése de départ concernant l'existence d’une différence de potentiel
responsable de 'accélération.

Aprés une étude plus approfondie des processus de diffusion inverse Compton (Inverse Compton
Scattering - ICS), il s’est avéré que 'ICS était un mécanisme trés efficace dans la perte d’énergie des
particules chargées. En effet, dans un champ magnétique intense, la section efficace de I'ICS est trés
sensiblement amplifiée par un effet de résonance. Le modéle de M. Ruderman et S.G. Sutherland a par
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FiG. 3.2: Les deux modéles d’émission pulsée a haute énergie : Polar Cap et Outer Gap. Dans les deux cas,
un déficit de charge introduit un champ électrique paralléle aux lignes de champ magnétique capable d’accélérer
les particules chargées circulant le long de celles-ci a des vitesses considérables. Dans le cadre du modéle Polar
Cap, cette cavité accélératrice se situerait proche de la surface des poles, tandis que pour le modeéle Outer Gap,

celle-ci se formerait plus haut dans la magnétosphére, comprise entre la derniére ligne de champ fermée , le
cylindre de lumiére et la surface de neutralité.
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conséquent été repris en prenant en considération ce mécanisme de production de photons. Il a alors été
mis en évidence que ce processus jouait un double-réle. Non seulement il est responsable d’une perte
d’énergie importante des particules, mais les photons v produits s’avérent étre bien plus énergétiques
que ceux produits par rayonnement de courbure (Curvature Radiation - CR). L’ICS devient alors le
processus dominant responsable de la délimitation de la zone accélératrice et donc indirectement de
la cassure spectrale observée & haute énergie. Ainsi, les prédictions de la hauteur de cette zone et de
la différence de potentiel associée ont été revues a la baisse, résolvant du méme coup le probléme de
I’énergie de liaison trop faible évoqué précédemment. Une autre hypothése a par la suite été mise en
avant afin d’expliquer le déficit de charge & l’origine du potentiel accélérateur : en supposant que la
température & la surface est supérieure a la température d’émission thermique des ions et des électrons
et en considérant EII 5= 0 a la surface de I'étoile & neutrons, un déficit de charges peut étre créé par
effet centrifuge sur celles-ci. Toutefois, ce déficit de charges ne peut subsister que dans une zone ot les
lignes de champ sont ouvertes (lignes de champ traversant le cylindre de lumiére). En effet, si les lignes
de champ sont fermées, des particules chargées venant du pole opposé (dans l’autre sens) compensent
cette perte de charge et la zone accélératrice ne peut exister.

3.4.1.2 Processus physique

Si lexistence de cette cavité accélératrice est désormais admise, la relation entre ses caractéristiques
et les processus physiques responsables de sa stabilité est encore trés discutée. Comme on peut le voir
dans la figure 3.3, la cavité est délimitée par un front de création de paires écrantant la composante
du champ électrique accélérateur paralléle au champ magnétique. On peut découpler ce phénomeéne en
deux étapes : d’une part I’émission de photons par les particules primaires (arrachées a la surface de
I’étoile) et secondaires (paires produites), et d’autre part I’absorption de ces photons par création de
paires. En ce qui concerne la premiére étape, plusieurs processus d’émission peuvent étre mis en jeu,
a savoir le rayonnement synchrotron, le rayonnement de courbure et la diffusion Compton inverse. En
ce qui concerne la seconde étape, les photons peuvent se matérialiser en paires électron-positon soit
par interaction v — B (si B est suffisamment intense), soit par interaction des 7y avec des photons X
thermiques émis a la surface de I’étoile a neutrons (cf. figure 3.4). La complexité du probléme réside
dans le fait que tous ces processus coexistent et dépendent trés fortement de la densité de charge du
milieu et du champ magnétique local (intensité et courbure), ainsi que de la période et de la température
de surface du pulsar.

3.4.1.3 Energies accessibles

Une fois la configuration du champ magnétique bien établie, les propriétés de la zone accélératrice
sont définies par I'énergie £, des photons < produits. Selon le processus d’émission dominant, cette
énergie F, varie et le libre parcours moyen des photons avant de se matérialiser en paires est plus ou
moins important. B. Zhang et al. [121] ont montré que 'on pouvait distinguer trois principaux modes
d’émission.

L’un correspond a I’émission par rayonnement de courbure et 1’énergie des photons v produits est
alors donnée par (cf. relation 3.1) :

3 3
E,cr= Senl

3eh (3.36)

Les deux autres modes sont tous deux issus de la diffusion Compton inverse des particules accélérées
sur des photons thermiques émis & la surface de I’étoile. Ce processus est optimal soit lorsque le flux
de photons thermiques est maximum soit lorsque la section efficace du processus ICS est maximale.
On comprend donc qu’il existe deux fréquences pour ce processus caractérisant deux énergies pour
les v produits : une énergie E, ;s correspondant & la fréquence de résonance pour laquelle la section
efficace est maximale, et une énergie F, ;, correspondant a la fréquence w,, = 2.82kT'/h pour laquelle
un corps noir de température T émet le plus de photons thermiques. Les expressions des énergies ainsi
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FiG. 3.3: Formation du front de création de paires au dessus de la calotte polaire dans le modéle Polar Cap.
Une particule chargée est arrachée a la surface de U'étoile puis interagit avec un photon X thermique provenant
de la surface de l’étoile pour émettre un photon . Ce dernier se matérialise ensuite dans le champ magnétique
intense en paire électron-positon. Tandis que l’électron s’éloigne de l’étoile, le positon repart dans l'autre sens.

Le bombardement de la surface par ces positons entraine un réchauffement de la surface, permettant l’émission
des X thermiques a l'origine de ces cascades.
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Fic. 3.4: Cascades de création de paires a lintérieur de la cavité accélératrice dans le cadre du modéle Polar
Cap. A gauche, le processus est équivalent 4 celui décrit dans la figure 3.3. A droite, pour une densité de photons
thermiques insuffisante (trop loin de ’étoile), ’émission de photons par les particules primaires ne s’effectue
non plus par diffusion inverse Compton mais par rayonnement de courbure.

accessibles sont données par :

Eyrs ~ 29%hws(1 — Bug) = 2hywp (3.37)
Eyin ~ 27*hwm(l — Bus) (3.38)

ou 7 est le facteur de Lorentz de la particule, u; est le cosinus de 'angle géométrique entre les directions
de la particule et du photons incidents. wp = eB/mc est la fréquence cyclotron de la particule chargée
de masse m et de charge absolue e dans un champ magnétique B.

Pour une température de surface et un champ magnétique donné, ’ensemble de ces processus en

compétition va définir les caractéristiques de la cavité accélératrice. Parmi celles-ci, on peut citer :

— Le libre parcours moyen [, des photons gamma. En effet, celui-ci est environ égal a la hauteur h
de la cavité au dessus de la surface de I’étoile. au-dela de cette valeur, les photons se matérialisent
dans le champ magnétique intense en paires électron-positon.

— La différence de potentiel AV = %hQ existant entre la surface de I’étoile et la hauteur A de la

cavité.
— Le facteur de Lorentz maximum que les particules peuvent atteindre en traversant de part et
d’autre la cavité, vy = ;Al/z.

Si on considére uniquement le rayonnement de courbure avec un rayon de courbure p ~ 10 cm [95],
les particules ne peuvent étre accélérées au-dela de facteurs de Lorentz v ~ 108, limite & partir de
laquelle I’énergie seuil de création de paires est atteinte. Comme on 1’a vu, ce processus était le pro-
cessus dominant des premiers modéles d’émission aux poles. La mise en évidence de la composante
X dans certains pulsars a permis d’introduire cette composante Compton inverse et de rivaliser avec
I’émission par rayonnement de courbure, voire méme la dominer largement. Pour les pulsars plus froid
- T < 10* — 10°K - DPémission thermique est moindre et le mécanisme d’émission par rayonnement
de courbure (indépendant de la température) prédomine. En revanche, pour des températures supé-
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rieures, la diffusion inverse Compton sur les X thermiques devient treés efficaces et domine largement
le rayonnement de courbure.

D’apres A.K. Harding et A. Muslimov [49], le front de création de paires pourrait s’avérer insuffisant

—

pour écranter de facon stable EH 5> meéme dans le cas des pulsars ayant les champs magnétiques les plus

intenses (B> 10'% gauss). Ainsi, la zone accélératrice s’étenderait jusqu’a une distance égale 4 0.5 - 1
fois le rayon de I’étoile au dessus de la surface. A cette distance, la densité de photons thermiques X
devient faible et le rayonnement de courbure redevient le processus dominant. Selon cette théorie, une
telle zone d’accélération permettrait de communiquer aux particules primaires une énergie maximale
v~ 107.

Au fur et & mesure que le pulsar vieillit, 'intensité de son champ magnétique décroit et les par-
ticules doivent alors étre accélérées sur des distances plus importantes pour que les photons émis par
rayonnement de courbure puissent atteindre les énergies suffisantes & la formation d’un front stable de
création de paires et écranter le champ accélérateur E| 5 - Ainsi, le pulsar vieillissant, la zone accéle-
ratrice s’allonge progressivement jusqu’a ce que le front de création de paires ne puisse plus se former
et le pulsar meurt en pulsar radio.

3.4.2 Modéle de la cavité externe : Outer gap
3.4.2.1 Evolution et principe du modéle Outer Gap

En 1973, Holloway décrivit la formation d’une cavité vide dans les régions externes de la magné-
tosphére des pulsars. En 1986, Cheng, C. Ho et M. Ruderman [18, 19| s’appuient sur l'existence de
cette cavité externe et proposent un second scénario pour ’émission gamma, haute énergie. Ainsi, les
photons gamma observés ne seraient pas produits aux poles mais dans une zdne plus reculée de la
magnétospheére. Le champ magnétique étant moins intense qu’aux poéles (plusieurs ordre de grandeurs
[100, tableau 2]), une conséquence immédiate de ce modéle est une atténuation moins sévére des gamma
produits, comparée a celle prédite dans le cadre de la théorie Polar Cap.

Le modeéle Outer Gap repose également sur les acquis du modéle standard du pulsar aligné. On
distingue sur la figure 3.1 une zone fermée délimitée par le cylindre de lumiére, la derniére ligne de
champ fermée et la surface de neutralité. Les particules chargées n’étant pas autorisées a traverser
la surface de neutralité, les électrons (dans le cas ou Q et B sont colinéaires et de méme sens) ne
peuvent pénétrer dans la cavité. A Uintérieur de la cavité, en revanche, les positons s’échappent le long
des lignes de champ magnétique. Ces derniéres étant ouvertes, les charges positives ainsi perdues ne
peuvent étre remplacées et la cavité se vide alors peu a peu. Il subsiste alors une différence de potentiel
conséquente et un champ électrique paralléle aux lignes de champ capable d’accélérer les particules
chargées & des énergies considérables. Ces électrons et positons se propageant le long des lignes de
champ émettent par divers processus des photons gamma qui, en se propageant dans la cavité, vont
interagir avec d’autres photons de plus basse énergie (X thermiques ou infra rouge) et se matérialiser
en paires électron-positon. La cavité se trouve ainsi alimentée en permanence en charges. Ces charges
vont alors se propager le long des lignes de champ magnétique tout en étant accélérées par le champ
électrique E"” 5 regnant dans la cavité, et vont & leur tour émettre des gamma de haute énergie, etc.
Tout comme dans le modéle Outer Gap, il s’établit donc un front de création de paires qui écrante
alors le champ électrique accélérateur et délimite ainsi la cavité.

Par des considérations géométriques, le modéle originel de K.S. Cheng, C. Ho et M. Ruderman
suggerait 'existence de deux régions accélératrices associées aux deux poles du pulsar. Bien que cette
vision du modeéle permettait de retrouver les profils d’émission observés pour le Crabe et Vela, elle
ne permettait pas de reproduire la plupart des courbes de lumiére observées pour les autres pulsars.
Des versions plus récentes du modeéle Outer Gap |91]| supposant une émission gamma provenant d’un
unique podle permettent d’obtenir de meilleurs résultats, compatibles avec les profils observés.
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3.4.2.2 Processus mis en jeu

Tout comme le modele Polar Cap, le modéle Outer Gap requiert l'existence de paires électron-
positon pour délimiter la cavité accélératrice d’une part et fournir les courants chargés a l'origine de
I’émission gamma, d’autre part. Toutefois, le processus engagé pour la matérialisation en paires des
photons v différe entre les deux modéles. Comme ceci a été dit précédemment, la cavité accélératrice
étant située proche du cylindre de lumiére, le champ magétique local est moins intense et l'interaction
v — B qui était le processus clé dans le modéle Polar Cap n’est plus aussi efficace. Le modele Outer
Gap doit alors faire appel a des processus photon-photon pour produire ces paires électron-positons et
du méme coup l'atténuation spectrale a haute énergie devient moins franche que celle annoncée par le
modéle Polar Cap.

Selon le modéle Outer Gap, on distingue deux types de pulsars : I'un correspond aux pulsars de
type Crabe et 'autre aux pulsars de type Vela. Bien que les processus radiatifs et de production de
paires soient totalement différents pour ces deux types de pulsars, le modéle Outer Gap prédit dans les
deux cas que les photons primaires ne peuvent étre observés directement et qu’ils interagissent lors de
processus intermédiaires pour produire I’émission gamma observée. En d’autres termes, les radiations
observées proviennent des paires secondaires produites par une premiére génération de photons, eux-
méme émis par les particules primaires arrachées a la surface de ’étoile.

Afin de faciliter la compréhension, nous allons expliciter ici les processus mis en jeu en deux étapes :
la création des paires électron-positon dans un premier temps, puis l’émission de v par celles-ci dans
un second temps. Dans ces deux phases nous distinguerons les deux types de pulsars évoqués précé-
demment.

Création de paires

Dans le cas des pulsars jeunes tels que le Crabe, le cylindre de lumiére est plus proche de I’étoile
et par conséquent les rayons de courbure des derniéres lignes de champ ouvertes sont plus faibles. Des
photons X non-thermiques peuvent donc étre produits par rayonnement de courbure des particules
primaires et se matérialiser en paires électron-positon par interaction avec les v produits par la suite
par ces mémes paires secondaires (par effet synchrotron). Ces réactions sont illustrées dans le schéma
(A) de la figure 3.5.

En ce qui concerne les pulsars plus ageés tels que Vela, ’émission X par rayonnement de courbure
est trop faible. Dans ce cas de figure, le modéle Outer Gap suppose ’existence d’une composante infra-
rouge (IR). Ces photons IR entrent alors en collision avec les particules primaires pour donner par
effet inverse-Compton des photons . Dans une seconde étape, ces photons y peuvent se matérialiser
en paires par interaction avec d’autres photons IR. Cette cascade de réaction est décrite par le schéma
(B) de la figure 3.5. Cette hypothése prédit également une diffusion inverse Compton des photons infra-
rouge sur les particules primaires. Il en résulte une émission importante au TeV qui viole de plusieurs
ordres de grandeur en magnitude les limites supérieures observées. Toutefois, une révision récente du
modeéle Outer Gap par K. Hirotani et S. Shibata 55| a permis au modéle Outer Gap de revenir en
course en prédisant une émission au TeV cette fois-ci compatible avec les limites supérieures actuelles.
Dans cette nouvelle version, des paires retournant vers ’étoile le long des lignes de champ frappent la
surface qui, en se réchauffant, émet alors davantage de X thermiques. Ces derniers peuvent alors entrer
en collision avec la faible proportion de photons émis par rayonnement de courbure par les particules
primaires et se matérialiser en paires. Cette amélioration du modéle est illustrée par le schéma (C) de
la figure 3.5.

Emission gamma observée

Tout comme dans le modéle Polar Cap, le pulsar vieillissant, il devient de plus en plus difficile de
former le front stable de création de paires nécessaire a 1’écrantage du champ E 5 et a la fermeture
de la cavité accélératrice. Par conséquent, les pulsars jeunes présentent une cavité trés fine tandis que
les pulsars agés ont une cavité plus épaisse. La taille importante de la cavité dans le cas des pulsars
agés a des conséquences sur la distribution en énergie des particules accélérées. En effet, I’énergie d’une
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Fic. 3.5: Les différents scénari de cascades de création de paires proposés par le modéle Outer Gap. La figure de
gauche correspond aux processus mis en jeuxr dans les pulsars jeunes de type Crabe. Les deux figures de droite
illustrent les cascades de paires envisageables pour des pulsars plus dgés de type Vela (voir texte).

particule dans la cavité dépend de l'intensité du champ électrique local et dans le cas d’une cavité
épaisse, celui-ci peut varier considérablement d’une extrémité a autre de la cavité [122].

Dans les pulsars de type Crabe, ’émission gamma observée résulte de la combinaison d’une émission
synchrotron et d’une émission synchrotron self-Compton des paires produites.

Dans les pulsars de type Vela, ’émission gamma est un mélange de rayonnement de courbure et
d’émission par rayonnement de courbure self-Compton. Cette composante gamma est reliée dans ce
modéle Outer Gap a I’émission non thermique du domaine optique aux X. Celle-ci serait produite par
un simple effet synchrotron de ces mémes paires.

3.4.2.3 Les limites de I’émission gamma

au-deld d’une ligne dite «ligne de mort» dans I'espace de phase défini par la période et le champ
magnétique, les paires ne peuvent plus fermer la cavité et le pulsar ne peut alors plus émettre de photon
v. Dans le cadre du modeéle Outer Gap, cette ligne se situe autour d’une période P = 0.3 s pour un
champ magnétique B ~ 10'% G [17].

Le modeéle Outer Gap prédit une émission gamma jusqu’a ~10 GeV pour les pulsars jeunes, et
jusqu’a ~100 GeV pour les plus vieux. Contrairement au modeéle Polar Cap, cette énergie limite n’est
pas liée & I’absorption des 7 par création de paires. Elle est définie par la limite des processus radiatifs
mis en jeu lors de I’émission de photons par les particules primaires.
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3.4.3 Les limites des modéles
3.4.3.1 Coupure a haute énergie

Dans le cas du modele PC, I’énergie maximale de I’émission pulsée est contrainte d’une part par
les limites en énergie des processus d’émission y et d’autre part par I’absorption des photons ~ par le
processus de création de paires. Ces deux facteurs limitant couplés imposent une coupure du spectre
en gamma brutale de type super-exponentielle. L’énergie de cette coupure spectrale dépend bien str de
Iintensité du champ magnétique aux poéles et correspond & I’énergie maximale & laquelle les photons
émis en un point donné de la cavité accélératrice peuvent s’échapper de la magnétosphére sans se
matérialiser en paires. La figure 3.6 donne les valeurs prédites pour 1’énergie de coupure dans le cadre
du modeéle PC en fonction du champ magnétique. Cette énergie Ey est donnée pour des photons émis
a différentes altitudes dans la cavité accélératrice et pour un intervalle de période allant de 0.1 a 5
secondes. Les points représentant les énergies de coupures des huit pulsars gamma sont également
représentés. On voit trés nettement que les pulsars ayant un champ magnétique plus faible et une
période plus importante, c’est a dire les plus vieux pulsars, s’avérent étre les meilleurs candidats pour
une détection autour d’une vingtaine de GeV. Toutefois, un phénomeéne nuisant a la détection en gamma
est & prendre en compte. En effet, une augmentation de la période sous-entend une augmentation du
rayon de courbure de la derniére ligne de champ ouverte et par conséquent une diminution de 1’énergie
des photons émis par rayonnement de courbure. Dans le cas de PSR B1951+32, ot la période est courte
(~39 ms) et le champ magnétique de seulement 9.8-10'! gauss, aucune énergie de coupure n’a été mise
en évidence en dessous de 10 GeV. Le modele PC prédit pour celui-ci une coupure autour de 20 GeV,
laissant peu de chance pour les détecteurs au sol mais quelques espoirs pour CELESTE.

En ce qui concerne le modele OG, celui-ci est plus optimiste pour les détecteurs Cerenkov au sol.
Comme on 'a vu, laccélération s’effectue plus haut dans la magnétosphére o le champ magnétique
local est moins intense qu’a la surface de I’étoile. Le processus 7 — B ne joue ici aucun role dans la
production de paires et n’est par conséquent pas responsable de l'atténuation du spectre gamma a
haute énergie. L’énergie de coupure est définie en fait par les limites des processus radiatifs mis en
jeu pour les particules primaires. La coupure du spectre d’émission pulsé dans le cadre du modéle OG
est donc plus progressive que pour le modéle PC, et peut étre décrite par une simple exponentielle.
A ces énergies, les deux modéles sont bien distincts. Toutefois, les observations EGRET au dessus
de 1 GeV présentent de larges barres d’erreur et faute d’observation au sol dans la bande 10 - 100
GeV, les deux modeéles n’ont pu étre discriminés 'un de 'autre. Une autre distinction du modele OG
par rapport au modeéle PC est la prédiction d’une composante au TeV due au processus de diffusion
inverse compton des particules accélérées dans la cavité sur les photons thermiques en provenance de
la surface de I'étoile. Cette prédiction n’a cependant pas été vérifiée par les imageurs au sol. Toutefois,
les derniéres génération de modeles OG [55] prédisent des flux au TeV juste en dessous des limites
supérieures actuelles établies par les imageurs et restent donc compatibles avec les observations.

3.4.3.2 Profils des courbes de lumiére

Le modéle PC semble expliquer correctement I’émission radio observée dans la plupart des pulsars.
Toutefois, les cascades de paires étant nécessaires pour la cohérence du signal radio, I’émission gamma
est physiquement liée & celle-ci. De ce fait, les profils des courbes de lumiére radio et gamma devraient
étre similaires, ce qui n’est malheureusement pas le cas pour certains pulsars gamma observés (c’est le
cas par exemple de PSR B1951+32 dont la courbe de lumiére ne présente qu'un pic radio, contre deux en
gamma). L’approche illustrée en figure 3.7 tente d’expliquer I’évolution des profils observés dans le cadre
de ce modéle. En revanche, pour le modéle OG, 'accélération s’effectue plus haut dans la magnétosphére
et les photons gamma peuvent étre émis dans une direction différente de celle des photons radio émis aux
poles, expliquant ainsi les décalages en phase observés. Toutefois, la reproduction des profils observés
par le modéle Outer Gap ne fonctionne que si on considére que ’émission gamma ne provient que d’une
seule cavité parmi les deux (associées aux deux poles) prédites dans le modeéle originel.
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FiG. 3.6: Calcul théorique de l'énergie de coupure Eg pour quelques pulsars gamma dans le modéle de la ca-
lotte polaire en fonction de Uintensité du champ magnétique By (gauss). Les valeurs de Ey sont données pour
différentes altitudes d’émission au dessus de la surface de ’étoile. Ry correspond au rayon de l’étoile a neutrons.
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/) Rayonnement
de courbure

Etoile a neutrons

Fic. 3.7: Emission radio et gamma dans le cadre du modéle de la calotte polaire. Selon le rayon de courbure des
lignes de champ, les particules émettent des photons a différentes énergies. Ainsi, pour les lignes de champ proche
de laxe magnétique (cone en trait pointillé), le rayonnement synchrotron est le processus dominant et donne
liew a ’émission pulsée observée en radio. En revanche, pour un cone plus large (trait plein), le rayonnement
de courbure prend le relai et produit les photons observés a plus haute énergie. En tournant, les différents cones
peuwvent couper l'axe de visée d’un observateur une & deux fois avec des écarts en phase distincts (tout dépend
de langle d’observation du pulsar et de ’angle formé par l'aze de rotation et le champ magnétique de [’étoile).
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3.4.3.3 Luminosité

Les luminosités prédites dépendent bien entendu du modéle considéré, mais également des pro-
priétés intrinséques a ce modeéle. Ainsi, les luminosités des pulsars v & haute énergie permettraient de
discriminer les deux modéles et de préciser la nature des réactions responsable de cette émission.

Pour le modéle Polar Cap, la luminosité gamma est & peu prés proportionnelle au courant de
particules primaires au niveau de la calotte polaire. Dans le modéle de B. Zhang et A.K. Harding [123]
ou les cascades sont initiées par une émission des primaires par rayonnement de courbure (schéma de
gauche de la figure 3.4) la luminosité prédite s’exprime par :

LZM(I) = 9.4-10% - BS/T. p=13/7 erg . 57! (3.39)
LZM(1) = 16-10%-B- P erg. s (3.40)

ot le régime I correspond aux pulsars jeunes satisfaisant la relation :
BYT.p~11/28 5 6.0 (3.41)

et le régime I1 aux pulsars plus agés. Dans le modele Polar Cap de S.J. Sturner et C.D. Dermer [105],
les cascades sont initiées par une réaction inverse-Compton des particules primaires sur des photons X
thermiques (schéma de droite de la figure 3.4), et la luminosité gamma prédite devient alors :

L3P =107 B3?. P 2erg. 57! (3.42)

En ce qui concerne le modeéle Outer Gap, la luminosité prédite n’est pas directement liée au courant
de particules primaires provenant de la calotte polaire. Comme ceci a été vu dans la description de
ce modeéle, la production de photons v dépend davantage de la taille de la cavité accélératrice et plus
précisément de la fraction de lignes de champ ouvertes comprise dans cette cavité. Le modéle de Romani
et Yadigaroglu prédit une luminosité gamma donnée par :

LY =25.10°%. BY*. p72%erg . 571 (3.43)
tandis que celui proposé par K.S. Cheng et L. Zhang prédit plutot :
LS7 =6.3-10% . B3 . p~03erg . 57! (3.44)
Pour I’ensemble des pulsars gamma, la luminosité suit une loi de dépendance donnée par :

L, LY} « B,P2 (3.45)

ou Lgp est la luminosité lice au ralentissement du pulsar (spin down luminosity), Bs le champ ma-
gnétique a la surface et P la période du pulsar. Compte tenu des diverses expressions de la luminosité
proposées précédemment, on constate que le modele Polar Cap explique naturellement cette dépen-
dance.

Une seconde différence entre les deux modéles d’émission gamma réside dans le nombre de pulsars
émetteurs gamma. Selon le modéle Polar Cap, tous les pulsars sont suceptibles d’émettre en gamma.
L’absence de signal a haute énergie serait due exclusivement & une sensibilité insuffisante des détecteurs.
En revanche, pour le modéle Outer Gap, on a vu précédemment (cf. 3.4.2.3) que I’émission gamma
n’était possible qu’au dessus d’une ligne de mort dans le diagramme P — B située juste en dessous
de Geminga. En dessous de cette ligne critique, les pulsars trop agés ne peuvent plus produire les
paires indispensables a la fermeture de la cavité et a la production des v observés. De ce fait, la simple
recherche de signal pulsé & haute énergie dans les pulsars agés constitue un test critique du modéle
Outer Gap.
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3.4.3.4 Population de pulsars

Les prédictions des modéles Polar Cap et Outer Gap différent quant-au rapport entre le nombre
de pulsars gamma radio et non-radio. Les divergences observées sont liés a la fois a la géométrie du
systéme pulsar-observateur et & la sensibilité des détecteurs considéreés.

[’émission radio est émise au niveau des poles dans un cone étroit alors que la direction de I’émission
gamma dépend de la position de la cavité accélératrice dans la magnétosphére. Ainsi, dans le modéle
Polar Cap, ’émission gamma s’effectuant au niveau des poles, il devrait y avoir une certaine coincidence
entre les deux émissions. En revanche, le modeéle Outer Gap prédit une émission gamma dans une
direction différente de I’émission radio. Ainsi, selon ’angle d’observation du pulsar, la détection peut
s’effectuer dans un seul ou dans les deux domaines d’énergie.

Mais si les photons gamma et radio sont émis dans la méme direction dans le modéle Polar Cap, ceci
ne signifie pas nécessairement que le nombre de pulsars radio soit égal au nombre de pulsars gamma.
En effet, le rapport prédit entre ces deux populations dépend des luminosités et des sensibilités des
détecteurs dans ces deux domaines d’énergie. Des simulations ont ainsi été réalisées dans le cadre de
ces deux modéles afin d’estimer le rapport entre le nombre de pulsars gamma détectables par EGRET
visibles (N,—,) et invisibles (N, ) en radio. Le modéle Polar Cap estime ainsi ce rapport Ny/Ny_, &
~25% [106] contre ~6 pour le modeéle Outer Gap [20].

3.4.4 Extrapolation a plus haute énergie

En dessous de I’énergie de cassure, nous verrons par la suite que le spectre peut étre correctement
décrit par une loi de puissance du type :

dN
— =K-E“© 4
5 (3.46)

Cette loi de puissance est en fait la conséquence de plusieurs phénomeénes : d’une part, la superposition
des contributions des différents processus d’émission, et d’autre part la superposition des rayonnements
de particules ayant des énergies et/ou des positions dans la magnétosphére du pulsar différentes. A plus
haute énergie, nous avons également vu au travers des divers processus que ceux-ci faisait naturellement
apparaitre une cassure exponentielle (Outer Gap) ou super-exponentielle (Polar Cap) du spectre. On
peut donc supposer que le spectre & haute énergie peut étre approximé par une une loi de puissance
multipliée par un terme symbolisant une atténuation exponentielle ou super-exponentielle & 1’énergie
E() .

dN

— K.-E©. —E/Ey 4
7B e (3.47)
dN B —a —e—CE/Eg

ou C est une constante dépendant des paramétres intrinséques du pulsar. La réalité n’est cependant
pas aussi simple et de telles expressions ne reflétent pas vraiment la physique mise en jeu. De plus, il
est encore prématuré i ce jour de demander aux modéles théoriques une prédiction correcte et détaillée
des spectres a ces énergies. Les difficultés proviennent principalement du fait que personne n’a encore
pu jusqu’alors décrire ’électrodynamique des zones accélératrices dans leurs trois dimensions. La seule
conviction concernant cette cassure spectrale est d’une part qu’elle existe puisqu’aucun signal pulsé n’a
pu étre mis en évidence au dessus de 250 GeV, et d’autre part qu’elle est plus franche pour le modéle
Polar Cap que pour le modéle Outer Gap.

Nous verrons également par la suite que l'interprétation des résultats expérimentaux en terme de
flux nécessite que 'on fasse au préalable une hypothése sur le spectre du pulsar. Aux alentours de 30
GeV, ceci sous entend que l'on connaisse le type de la cassure et la forme analytique de celle-ci. Faute
de description théorique précise, nous conserverons ’expression proposée par O.C. de Jager [37, 79, 26|,
& savoir une loi de puissance atténuée de la forme :

AN
—=K-E e~ (E/Eo) (3.49)
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Nom | b DM D P logP | logt

deg | deg | cm 3 - pc | kpe ms
PSR B0531+21 - Crabe 184.6 | -5.8 57 2.0 33403 | -12.4 | 3.1
PSR B1509-58 320.3 | -1.2 253 4.4 | 150.658 | -11.8 | 3.2
PSR B0833-45 - Vela 263.6 | -2.8 68 0.5 89.315 | -12.9 | 4.1
PSR B1706-44 343.1 | -2.7 76 1.8 | 102.450 | -13.0 | 4.2
PSR B1951+32 68.8 2.8 45 2.5 39.530 | -14.2 | 5.0
PSR J0633+1746 - Geminga | 195.1 | 4.3 0.16 | 237.093 | -14.0 | 5.5
PSR B1055-52 286.0 | 6.6 30 1.5 | 197.108 | -14.2 | 5.7

TAB. 3.1: Caractéristiques des sept pulsars gamma identifiés par EGRET classés dans lordre croissant de leurs
dges. De gauche a droite les différentes colonnes donnent pour chaque pulsar le nom, les coordonnées galactiques
(latitude | et longitude b), la mesure de dispersion, la distance, la période, le ralentissement P et I’dge des pulsars

(r = P/2P, en années). (Tableau issu de [69])

avec b=1 pour Outer Gap et b=2 pour Polar Cap. Bien que cette forme fonctionnelle ne refléte pas
réellement la physique, elle permet dans un premier temps de traduire nos mesures en termes de flux,
puis de confronter nos résultats aux prédictions théoriques et aux résultats d’autres expériences.

3.5 Les pulsars EGRET

3.5.1 Les sept pulsars gamma EGRET

Parmi ’ensemble des pulsars découverts - en radio pour la majorité d’entre eux - seuls 8 ont été
détectés en gamma dont 7 aux énergies I’EGRET. Quelques caractéristiques pour ces sept pulsars
gamma sont données dans le tableau 3.1 et illustrés dans les figures 3.8 et 3.9. Les courbes de lumiére
associées des X aux gamma de haute énergie sont présentées en figure 3.10. On constate que ces
sept pulsars n’ont pas tous été observés & haute énergie. En effet, PSR1509-58 n’a été détecté par
COMPTEL qu’au dessus de 10 MeV et n’est visible par EGRET qu’en dessous de 100 MeV. On peut
donc dire que seulement six pulsars ont été observés en gamma & trés haute énergie : le pulsar du
Crabe, PSR B1509-58, Vela, PSR B1706-44, PSR B1951+32, Geminga et PSR B1055-52. On constate
également que les courbes de lumiere des six pulsars gamma vus au-dessus de 100 MeV présentent
toutes un profil & deux pics. Ces observations semblent favorable & I’hypothése d’une émission gamma
au sein d’un large cone dans la magnétosphére.

3.5.2 Les candidats pulsars EGRET

Comme ceci a été vu en 1.2.1.2, la grande majorité des sources détectées par EGRET demeurent
encore non-identifiées. Parmi celles-ci, quelques unes semblent étre de bons candidats pour ’affiliation
en tant que pulsars gamma. Certains de ces candidats ont été choisis parce que leurs positions en gamma
semblent correspondre & des pulsars radio dont les caractéristiques (perte d’énergie rotationnelle et
distance) autorisent une émission gamma. D.J. Thompson et al. [110] ont ainsi effectué une recherche
de périodicité dans les données EGRET pour 40 pulsars radio potentiellement émetteurs gamma. Seuls
trois pulsars gamma supplémentaires auraient peut étre été ainsi détectés par EGRET : PSR B1046-
58 [59], PSR B0656+14 [90] et PSR J0218+4232 |61]. Les courbes de lumiére correspondantes sont
données en figure 3.11. Les luminosités, champs magnétiques de surface et potentiels des lignes de
champ ouvertes sont représentés en figures 3.8 et 3.9. En revanche, d’autres sources ne correspondent
& aucun pulsar radio et seules les caractéristiques de I’émission gamma et la position de la source dans
le plan galactique permettent de penser qu’il pourrait s’agir de pulsars non visibles en radio tel que
Geminga [60]. La statistique EGRET sur ces sources étant insuffisante pour permettre une recherche de
périodicité, il faudra attendre la prochaine génération de détecteurs pour espérer déterminer la nature
exacte de ces sources.
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Fic. 3.8: Période en fonction du ralentissement pour quelques pulsars : les petits points correspondent aux
pulsars non-émetteurs gamma. Les gros points foncés correspondent aux sept pulsars détectés par EGRET. Les
gros points clairs correspondent aux trois pulsars dont ’émission pulsée gamma n’a pu étre mise en évidence
avec une significativité suffisante. Les lignes en trail pointillé correspondent auzx potentiels (en volts) au niveau
des lignes de champ magnétique ouvertes. Les lignes en trait tireté donnent l'intensité des champs magnétiques
de surface (en gauss). Les lignes en trait continu indiquent l’dge des pulsars (en années). On constate sur

cette figure que les pulsars gamma sont des pulsars jeunes ayant un ralentissement P important et des périodes

0.010

0.100
P (s)

1.000

10.000

comprises entre quelques dizaines et quelques centaines de millisecondes. (Figure extraite de [114])
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Fic. 3.9: Luminosité en fonction des potentiels au niveau des lignes de champ ouvertes. Les sept cercles corres-
pondent aux pulsars gamma détectés par EGRET avec un haut niveau de confiance. Les triangles représentent
les 3 pulsars EGRET détectés avec un faible niveau de confiance. (Figure extraite de [114])

3.6 Les candidats pour CELESTE

3.6.1 Candidats potentiels et priorité d’observation

Parmi les six pulsars EGRET émettant au-dessus de 100 MeV, trois uniquement sont visibles dans
I’hémispheére nord : le pulsar du Crabe, PSR B1951+32 et Geminga. Les caractéristiques physiques de
ces trois pulsars gamma sont données dans le tableau 3.2. D’aprés les données EGRET et selon I’analyse
spectrale réalisée par J.M. Fierro [35], les flux différentiels totaux exprimés en photons-cm™2-s~1-MeV 1
sont respectivement pour le Crabe, Geminga et PSR B1951+32 :

dN o B —2.08+0.03
- 261+0.11)-1078% [ ———— 3.50
AdE | crabe ( ) (100 Mev> (3.50)

dN E —1.4240.02
— 2.43+0.04)-107° [ ———— 3.51
dE Geminga ( ) (402 Mev) ( )

dN B —1.8140.09
- 1.84 +0.20) - 10710 (7> 3.52
dE |psr B1951+32 ( ) 537 MeV (3.52)

Comme on peut le voir en figure 3.12, la cassure spectrale prédite dans les deux modéles est visible
aux énergies EGRET pour seulement deux d’entre eux et se situerait entre 1 et 10 GeV : il s’agit du
Crabe et Geminga. En revanche, le spectre plus dur et ’absence de coupure aux énergies EGRET
font de PSR B1951+32 le meilleur candidat pour CELESTE. En ce qui concerne le pulsar du Crabe
et Geminga, la situation est plus délicate. En effet, ces deux pulsars sont & seulement une heure
d’intervalle en ascension droite (cf. tableau 3.2). Il est par conséquent nécessaire d’établir une priorité
dans 'observation de ces deux pulsars par CELESTE. Si Geminga posséde un spectre plus dur que
le Crabe a haute énergie (indice -1.81 supérieur a U'indice -2.08 du Crabe), il présente également une
cassure a plus basse énergie que le Crabe (autour de 1 GeV pour Geminga et d’une dizaine de GeV
pour le Crabe). L’extrapolation des flux aux énergies de CELESTE n’est par conséquent pas aussi
évidente.

La figure 3.13 illustre les trois lois de puissance définies par EGRET pour ces trois pulsars. Si on suit
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Fic. 3.10: Courbes de lumiéres des sept pulsars EGRET en X et gamma, classées de gauche a droite dans lordre
croissant de leur dge. Les courbes de lumiéres sont représentées sur une période. De haut en bas, les différents
domaines d’énergie correspondant sont : 0.5-2 keV, 2-100 keV, 100 keV-10 MeV, >100 MeV. (Figure extraite

de [114])
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B1046-58 B0656+14 J0218+4232

Fic. 3.11: Courbes de lumiére de trois sources EGRET candidates pour affiliation en tant que pulsar gamma.

Bien que des pics semblent présents, la significativité obtenue s’avére insuffisante pour que ceuz-ci puissent étre
clairement identifiés. (Figure extraite de [114])

Pulsars PSR B0531+21 | PSR J0633+1746 | PSR B1951-+32
Crabe Geminga
a (h :min :s) 05 :34 :31.97 06 :33 :54.2 19 :52 :58.2
§ (deg :min :s) +22°00752.1” +17°46'12" +32°52740.9”
Période P (ms) 33 237 39.5
P (107 '%s.s71) 42.1 11 5.8
Age 7 (10° ans) 0.012 3.4 1.1
Apics 0.40 0.49 0.44
log(B;) (logG) 12.58 12.21 11.69
log(B,) (logG) 5.97 3.05 4.86

TAB. 3.2: Quelques caractéristiques pour les trois pulsars gamma EGRET visibles auz latitudes de CELESTE.
L’ascension droite o et la déclinaison § sont données pour l’équinoze 2000. L’dge est celui estimé a partir du
rapport P/2P. A¢pics correspond a Uintervalle de phase séparant les deux pics radio. Les valeurs des champs

magnétiques a la surface de [’étoile a neutrons (Bs) et au niveau du cylindre de lumiére (B.;) sont celles données
par A. Shearer et al. (2001) [100].
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FiG. 3.12: Flux vF, des sept pulsars EGRET en fonction de l’énergie. Une coupure spectrale o quelques GeV
est déja clairement mise en évidence dans les pulsars du Crabe et Geminga. L’absence de coupure et la pente
positive du flur auz énergies EGRET font de PSR B1951+32 un candidat sérieuz pour CELESTE.
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I’hypothese Outer Gap - la plus favorable pour une détection aux énergies de CELESTE - 'atténuation
du spectre attendue est de type exponentielle. Nous avons donc atténué exponentiellement les lois de
puissance EGRET de ces 3 pulsars de maniére a approximer leurs flux & 30 GeV, seuil de fonctionnement
de CELESTE. Les énergies de coupures ont été choisies de maniére a ce que la courbe soit & peu prés
en accord avec les points mesurées, soit £y=3 GeV pour Geminga et Fy=8 GeV pour le Crabe. Pour
PSR B1951+32, ’énergie de coupure a été choisie la plus pessimiste possible compte tenu des barres
d’erreur I’EGRET, soit Ey=15 GeV. La figure 54 illustre les différentes courbes ainsi réalisées. Bien
que Geminga présente un spectre plus dur que le Crabe autour de 1 GeV, son flux a 30 GeV est
probablement inférieur & celui du Crabe. En revanche, PSR B1951+32 domine largement les deux
autres pulsars & 30 GeV.

Compte tenu de ces observations, PSR B1951+32 est sans nul doute le candidat le plus favorable
parmi les 3 pulsars observables par CELESTE. En ce qui concerne le Crabe et Geminga, "'approximation
grossiére & 30 GeV donnant une légére préférence pour le Crabe mais n’excluant pas définitivement
Geminga, il est difficile de définir la priorité entre ces deux sources. Toutefois, le Crabe présente un
avantage certain sur Geminga : son observation peut étre couplée a celle de la Nébuleuse associée,
chandelle standard de ’astronomie gamma et donc essentielle pour la crédibilité de CELESTE. De ce
fait, le pulsar Geminga a été mis de coté jusqu’alors et seuls le Crabe et PSR B1951+32 ont été sujets
aux observations.

3.6.2 Le pulsar du Crabe
3.6.2.1 Courbe de lumiére et analyse spectrale

Aux énergies ’EGRET, la courbe de lumiére présente deux pics séparés de 0.4 en phase et alignés
avec les deux pics observés en radio (cf. figure 3.14). Cet alignement, également observé sur les diffé-
rentes courbes de lumiéres des X aux gamma (cf. figure 3.10) semble indiquer que 1’émission pulsée
observée dans les différentes longueurs d’onde proviendrait d’'une méme région de la magnétosphere,
au niveau des poles magnétiques de 1’étoile a neutrons.

On note toutefois une évolution des profils des deux pics avec I’énergie. En effet, si on regarde de
plus prés la figure 3.10, on constate que le rapport entre les deux pics varie selon le domaine d’énergie
considéré, et ceci parallelement & la présence ou non d’une composante pulsée dans l'intervalle de
phase compris entre les deux pics. Un telle évolution semble indiquer que 1’émission pulsée n’est pas
homogéne mais résulte de la sommation de plusieurs composantes pulsées (ces composantes différent
soit parce que la zone d’émission dans la magnétospheére est différente, soit parce que les populations
d’électrons a l'origine de I’émission sont distinctes).

Compte tenu de ces observations, J.M. Fierro proposa en 1995 [35, 36] un découpage de la courbe
de lumiére en huit intervalles de phase distincts comme indiqué dans la figure 3.15 (les largeurs et
bornes de ces différents intervalles sont donnés dans le tableau 3.3). Chacun de ces intervalles a donc
fait 'objet d’une analyse spectrale indépendante, conduisant aux différents flux instantanés? donnés
dans le tableau 3.4 et illustrés en figures 3.16 et 3.17. Les indices spectraux des diverses composantes
s’étendent de -1.69 & -2.51. Les intervalles présentant les spectres les plus durs (indice spectral les plus
faibles en valeur absolue) sont TW1, BRIDGE et LW2. Les flux instantanés a 100 MeV les plus intenses
sont bien évidemment P1 et P2. La coupure & haute énergie n’a pu étre mise en évidence que pour la
composante P1. De ce fait, les intervalles favoris pour une détection a haute énergie sont a priori TW1,
BRIDGE, LW2 et P2. Nous verrons dans le paragraphe suivant que les études multi-longueurs d’onde
réalisées sur ces différents intervalles de phase permettent d’expliquer et de justifier cet a priori.

2Le flux moyenné sur la période s’obtient par multiplication du flux instantané de lintervalle considéré par sa largeur
en phase.
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FiG. 3.13: Comparaison des spectres EGRET des trois candidats pulsars pour CELESTE : le Crabe (carré),
Geminga (rond) et PSR B1951+32 (triangle). Les lois de puissance associées sont représentées en trait plein.
Afin de déterminer les meilleurs candidats pour CELESTE, les différentes lois de puissance ont éLé atténuées
exponentiellement avec des énergies de coupures Eqg raisonnables de maniére a rester en accord avec les barres
d’erreur des derniers points EGRET : Ey = 3 GeV pour Geminga, Ey = 10 GeV pour le Crabe et Ey = 15
GeV pour PSR B1951+32. PSR B1951+32 est de toute évidence le favoris avec un spectre plus dur que les
deux autres pulsars et une coupure non apparente aux €nergies d’EGRET. Bien qu’ayant un spectre plus dur
que le Crabe, la cassure plus basse en énergie de Geminga fait a priori du Crabe un meilleur candidat pour
une détection au seuil de CELESTE. Le but de cette figure étant uniquement de comparer les flur au seuil de
CELESTE, les diverses limites supérieures établies a plus haute énergie n'ont pas été reportées.
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Fi1a. 3.14: Courbe de lumiére du pulsar du Crabe dans le domaine radio (figure du haut) et gamma (figure du
bas). Les deux pics sont parfaitement alignés dans les deux domaines d’énergie.

‘ Composantes ‘ Intervalles de phase ‘ Largeurs ‘

TOTAL 0.88-1.52 0.64
LW1 0.88-0.94 0.06
P1 0.94-0.04 0.10
TW1 0.04-0.14 0.10
BRIDGE 0.14-0.25 0.11
Lw2 0.25-0.32 0.07
P2 0.32-0.43 0.11
TW2 0.43-0.52 0.09
orP 0.52-0.88 0.36

TAB. 3.3: Découpage en huit sous-intervalles de phase de la courbe de lumiére du Crabe : chaque pic (1 et 2)
est composé de trois intervalles en phase (LW pour Leading-Wing,P pour Pulse, TW pour Trailing-Wing), soit
six intervalles auzquels s’ajoutent Uinter-pic (BRIDGE) et une composante non pulsée (OP pour Off-Pulse) qui
sert de référence pour déterminer l'excés dans les autres intervalles de phase.
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FiG. 3.15: Courbes de lumieéres réalisées via les données EGRET dans quatre intervalles d’énergie au dessus de
30 MeV. La période a été divisée en huit intervalles de phase comme explicité dans le tableau 3.3.
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FiG. 3.16: A - Spectres EGRET pour la somme des 7 intervalles de phase (TOTAL PULSE) et pour les trois
sous-intervalles du premier pic (LW1, P1, TW1) tels qu’ils sont définis dans le tableau 3.5. Les valeurs corres-
pondantes sont données dans le tableau 3.4. (Figure extraite de [35])
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FiG. 3.17: B - Spectres EGRET pour lintervalle de phase compris entre les pics (BRIDGE) et pour les trois
sous-intervalles de phase du second pic (LW2, P2 et TW2) tels qu’ils sont définis dans le tableau 8.5. Les valeurs
correspondantes sont données dans le tableau 3.4. (Figure extraite de [35])
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Intervalles Energie (MeV) Flux (100 MeV) Indice spectral
10~® photons em™2 s~ MeV ™!
LW1 50 - 1000 0.92+0.15 -2.2640.18
P1 50 - 4000 8.87+0.29 -2.0540.03
TW1 50 - 10000 0.76+0.11 -1.88+0.10
BRIDGE 50 - 4000 0.1740.09 -1.8040.31
LW2 50 - 30000 0.77+0.11 -1.6940.08
P2 50 - 30000 4.0840.19 -2.1340.04
TW2 50 - 4000 1.0940.13 -2.5140.14
| TOTAL PULSE | 50 - 10000 | 2.61+0.11 | -2.08+0.03 |

TAB. 3.4: Analyse spectrale réalisée par J. M. Fierro sur les données EGRET entre 50 MeV et 30 GeV [35, page
81]. Les valeurs sont les flux instantanés & 100 MeV. Les valeurs moyennes d’obtiennent en multipliant le flux
instantané par la largeur de l'intervalle de phase considéré. L’intervalle de phase TOTAL PULSE correspond a
la somme des composantes pulsées, c¢’est a dire TOTAL PULSE = LW1+P1+TWI1+BRIDGE+LW2+P2+TW2.

3.6.2.2 Les différentes composantes pulsées

Comme nous venons de le voir, I’analyse spectrale du Crabe ne se résume pas uniquement & ’analyse
des deux pics observés. L’évolution du rapport P1/P2 et de l'inter-pic (BRIDGE) sur le spectre en
énergie semble en effet indiquer la présence de plusieurs contributions pulsées distinctes.

Les données EGRET sur le pulsar du Crabe ont été étudiés attentivement par de nombreux auteurs.
Toutefois, la confrontation des divers résultats obtenus sur les différentes parties du spectre sont rares.
Un bilan complet réalisé par L. Kuiper et al. [62] reprend ’ensemble des travaux effectués des X basse
énergie aux v de 10 GeV A’EGRET, et ceci dans ’objectif de distinguer différentes composantes pulsées
responsables de I’évolution des courbes de lumiére avec 'énergie. Cette étude est particuliérement
intéressante puisqu’elle tente d’expliquer I’émission 7y aux énergies EGRET et au-dela (seuil CELESTE)
a partir des comportements observés a plus basse énergie.

L. Kuiper et al. [62] ont utilisé la statistique COMPTEL compléte de y compris entre 0.75 et 30
MeV accumulée durant les neuf années de mission CGRO (Compton Gamma Ray Observatory). I
sont ainsi pu mettre clairement en évidence un changement de morphologie du profil de la courbe de
lumiére du pulsar du Crabe en fonction de ’énergie (de telles observations avaient deja été effectuées
dans des études précédentes des données COMPTEL [75]), ceci révélant des variations sur le spectre
différentes selon les intervalles de phases considérés. Compte tenu de ces remarques, ils ont par la suite
élargi leur statistique en y intégrant des données d’autres détecteurs opérant a plus basse énergie (des
X mous aux 7y avec les données BeppoSAX LECS, MECS et PDS) et a haute énergie (y d’EGRET).
Le spectre ainsi obtenu pour la composante pulsée totale du Crabe est donné en figure 3.18.

L’évolution du profil des pics avec I’énergie est une observable importante pour les théoriciens puis-
qu’elle permet de contraindre et de modéliser les divers processus d’émission et d’absorption au sein
méme de la magnétosphére (cf. 3). Dans ce but, ils ont repris le découpage en phase de la courbe de
lumiére proposé a l'origine par J.M. Fierro (cf. paragraphe précédent 3.6.2.1), et étudié indépendam-
ment chaque sous-composante pulsée. L’analyse spectrale dans ces différents intervalles de phase ont
permis de mettre en évidence l'existence de trois composantes pulsées distinctes a partir desquelles les
spectres des différents intervalles de phase peuvent étre décrits :

1. Une composante en loi de puissance d’indice 2.022+0.014 gérant ’émission pulsés des deux pics
P1 et P2 entre ~1 keV et ~5 GeV.

2. Une composante parabolique permettant d’expliquer le spectre en dessous de 100 keV pour ces
mémes intervalles de phases P1 et P2.

3. Une composante parabolique plus large expliquant ’émission de l'inter-pic (BRIDGE) entre 0.1
keV et ~10 MeV.
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Fic. 3.18: Composante pulsée totale du Crabe des X basse énergie auxr v d’EGRET. Le dernier point EGRET
indique une cassure du spectre auzx alentours de 10 GeV. (Figure extraite de [62])

La figure 3.19 montre avec quelle précision ces trois composantes permettent par une simple combinai-
son linéaire de décrire chacun des 7 intervalles en phases définis précédemment. Il apparait clairement
que l'intervalle BRIDGE entre les deux pics présente un spectre plus dur & haute énergie, venant du
méme coup augmenter les ailes intérieures des deux pics (TW1 et LW2). Cependant, les derniers points
EGRET présentent une qualité insuffisante pour permettre de déterminer s’il s’agit effectivement d’une
composante en loi de puissance trés dure (qui de toute fagon doit subir une cassure au dessus de 10
GeV pour étre cohérente avec une non détection au TeV) ou bien d’un rebond & haute énergie.

Les derniers points & haute énergie de la figure 3.19 sont particulierement intéressants pour CE-
LESTE puisqu’ils nous permettent de mieux appréhender le profil dans notre domaine d’énergie. On
distingue en effet trois & quatre composantes plus dures suceptibles d’étre encore suffisamment active
au dessus de 30 GeV (tout dépend bien entendu de ’énergie et de la forme de la cassure spectrale).
Les domaines en phase présentant les spectres les plus durs aux énergies ’EGRET sont P1 et P2. Or,
la cassure sur P1 est déja visible et semble avoir lieu un peu avant 5 GeV. La composante du BRIDGE
parait également plus dure & haute énergie, remontant du méme coup les ailes avoisinantes des deux
pics, c’est & dire TW1 et LW2. Ceci laisse donc quelques chances pour CELESTE dans les intervalles
de phases allant de TW1 a P2.

3.6.2.3 Modéles théoriques

Les derniers points EGRET permettent de mettre en évidence la coupure spectrale & haute énergie
prédite par les deux modeles théoriques, Polar Cap et Outer Gap, et confirmée par les limites supé-
rieures établies par les imageurs. Toutefois, si ceux-ci permettent de situer I’énergie de coupure autour
de 10 GeV, la faible statistique se traduit par des barres d’erreur trop importantes pour pouvoir définir
I’allure de cette coupure. De ce fait, les deux modeéles d’émission restent en course.

La figure 3.20 illustre les différentes mesures réalisées par EGRET ainsi que les prédictions théo-
riques pour les deux modeéles existants. Afin d’approximer le flux pulsé au seuil de CELESTE, nous
avons également représenté ’extrapolation de la loi de puissance EGRET en supposant une atténuation
exponentielle de celle-ci avec une énergie de coupure Ey=10 GeV.
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Fic. 3.19: Emission gamma du pulsar du Crabe dans les sept intervalles de phase entre 0.1 keV et 10 GeV
(cf- figure 3.18 pour la légende). Les intervalles de phase présentant les spectres les plus durs sont P1, TW1,
BRIDGE, LW2 et P2. La coupure spectrale prédite par les théories est visible uniquement sur P1, excluant cet
intervalle de phase pour une analyse & 30 GeV. L’inter-pic (BRIDGE) présente un rebond a haute énergie qui
semble se répercuter sur les ailes intérieures des deuz pics, a savoir TW1 et LW2. (Figure extraite de [62])
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FiG. 3.20: Spectre de ’émission pulsée du Crabe a haute énergie. La droite en trait plein correspond a la loi
de puissance ajustée sur les points EGRET (carrés) [35]. La cassure du spectre entre 1 et 10 GeV est déja
mise en évidence par le dernier point EGRET mais avec une large incertitude. La courbe en trait tireté-pointillé
représente une atténuation exponentielle de cette loi de puissance pour une énergie de coupure Eq=10 GeV. Les
prédictions théoriques pour I’émission a haute énergie au niveau de l’énergie de coupure sont représentées par les
courbes en trait pointillé (Polar Cap, A.K. Harding 2001, communications privées) et en trait tireté (Outer Gap,
K. Hirotani [55]). Afin de faciliter la lecture, le seuil de CELESTE situé aux alentours de 30 GeV est représenté
par la ligne verticale en trait pointillé. Au-deld de cette énergie, les fléches représentent les différentes limites
supérieures obtenues au sol, la plus basse en énergie (rond) étant celle réalisée précédemment par CELESTE
[28] (cf. chapitre 12 page 179).
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Fia. 3.21: Courbes de lumiéres du pulsar PSR B1951+32 en radio (haut) et en v (bas). Les courbes de lumiéres
sont totalement différentes. L’unique pic radio n’est aligné avec aucun des pics 7.

| Composantes | Intervalles de phase | Largeurs |

P1 0.12-0.22 0.10
OP1 0.22-0.48 0.26
P2 0.48-0.74 0.26
oP2 0.74-0.12 0.38
TOTAL PULSE | 0.12-0.22 + 0.48-0.74 0.36
OP 0.22-0.48 + 0.74-0.12 0.64

TAB. 3.5: Découpage en phase de la courbe de lumiére de PSR B1951+32 selon EGRET et conservé par CE-
LESTE. Les intervalles TOTAL PULSE et OP correspondent respectivement aux domaines pulsé (P1+P2) et
non pulsé (OP1+OP2).

3.6.3 PSR B1951+32
3.6.3.1 Courbe de lumiére et analyse spectrale

Contrairement au pulsar du Crabe, on peut constater en figure 3.21 que la courbe de lumiére en
v est différentes de celle obtenue en radio. D’une part, I’émission radio ne présente qu'un seul pic,
et d’autre part ce pic n’est aligné avec aucun des pics 7. Cette configuration joue plutot en faveur
d’une émission y en un site différent de ’émission radio dans la magnétosphére, et préconise donc une
émission de type Outer Gap plutdt que Polar Cap.

L’analyse spectrale proposée par EGRET est beaucoup moins riche que celle du Crabe puisqu’elle
ne distingue que quatre intervalles de phase : les deux pics P1 et P2, et les deux intervalles séparant
ces deux pics, OP1 et OP2. Les positions et largeurs en phases de ces quatre intervalles de phase sont
donnés dans le tableau 3.5.

L’analyse spectrale combinant les intervalles P1 et P2 conduisent & la loi de puissance illustrée en
figure 3.23 et donnée par :
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Fia. 3.22: Courbes de lumiére de PSR B1951+32 pour quatre intervalles d’énergie. Les lignes verticales déli-
mitent les 4 sous-intervalles de phase définis dans le tableau 3.5.
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Fic. 3.23: Fluz instantané de PSR B1951+32 selon EGRET pour la composante TOTAL PULSE = P1+P2,
au dessus de 100 MeV.

dN

B —1.81£0.09
— ) photons - cm™2 - 571 - MeV ™! (3.53)
dE |1951

= (1.84 £ 0.20) x 10719 <—
( ) x “\ 537 Mev

Il s’agit 1& encore du flux instantané. Le flux moyen sur la période s’obtient en multipliant cette
expression par la largeur de l'intervalle de phase TOTAL PULSE, soit 0.36.

La composante TOTAL PULSE = P1+P2 de PSR B1951+432 est plus dure que celle du Crabe.
De plus, comme on peut le voir en figure 3.23, aucune coupure n’a été mis en évidence en dessous de
10 GeV. Ces deux constats sur son spectre font a priori de PSR B1951-+32 le meilleur candidat pour
CELESTE.

La figure 3.24 illustre les mesures a haute énergie réalisées par EGRET ainsi que la prédiction
théorique du modeéle Outer Gap proposé par K. Hirotani [55] dans ’hypothése ou le flux au dessus
de 10 GeV est essentiellement émis par des électrons sortant du gap et émettant par rayonnement
de courbure le long des lignes de champ magnétique. Comme on peut le constater, I’hypothese Outer
Gap est bien plus optimiste pour ce pulsar qu’il ne I’était pour le Crabe, et s’étend méme jusqu’a une
centaine de GeV ; une mesure avec CELESTE autour de 30 GeV permettrait peut étre de contraindre
ce modéle.
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Fic. 3.24: Spectre de PSR B1951+32 a haute énergie : en trait plein la loi de puissance ajustée sur les points
EGRET (carrés) (cf. relation 3.53). En trait tireté, la prédiction théorique dans le cadre du modéle Outer
Gap selon K. Hirotani [56], pour des particules sortant de la cavité et émettant par rayonnement de courbure
uniquement. La droite verticale en trait tireté symbolise le seuil de CELESTE a 30 GeV. Au-dessus, la fléche
indique la limite supérieure sur PSR B1951+32 établie par WHIPPLE a 260 GeV [67].



Deuxiéme partie

CELESTE

67






Chapitre 4

Les cascades atmosphériques

4.1 Les processus mis en jeu

4.1.1 Les processus d’émission
4.1.1.1 Rayonnement de freinage

Théoriquement, une particule chargée soumise a une accélération émet une radiation. En pratique,
lorsqu’un électron se déplace dans un milieu, il est accéléré par le champ électrostatique des noyaux
et émet alors un photon. Dans le traitement relativiste et quantique complet réalisé par H.A. Bethe
et W. Heitler, la formule définissant la perte d’énergie totale par unité de temps d’un électron par
rayonnement de freinage, dit aussi Bremsstrahlung, est donnée par |68, page 82] :

_dE _ Z(Z+13)¢°N [m( 183 ) 1] (4.1)

At 16m3em2cth Z1/3 8

ot e est la charge de la particule considérée, m, la masse d'un électron, Z et N respectivement le numéro
atomique et le nombre de noyaux constituant le milieu. Le terme (Z + 1.3) provient des interactions
entre 1’électron relativiste et les électrons du cortege électronique du noyau. En introduisant le rayon
re de 'électron et la constante de structure fine o donnés par :

2

e
= — 4.2
re Ameg - mec? (42)
o2
= 4.3
“« 4dmeghe (4.3)
on simplifie la formule 4.1 par la relation :
dE 1
— =4z + 1.3)ar?cN - E - {m (1832—1/3) + g} (4.4)

On voit alors qu’aux énergies relativistes la perte d’énergie par rayonnement de freinage est propor-
tionnelle & I’énergie E de 1’électron. Par convention, plutot que de parler de perte d’énergie par unité
de temps, on parle de pouvoir d’arrét du milieu. Dans la limite ultra-relativiste (la vitesse des électrons
est égale a ¢), celui-ci est donné par :

dE 1dE 1

= - — =4Z(Z+1.3)ar’N - E - [m 183271/3 —] 45

dx c dt (Z +1.3)ar ( ) + 3 (4.5)
Cette équation différentielle en  admet une solution s’exprimant en fonction de I’énergie initiale de la
particule chargée Ey par :

E((I;) = Eprems - e_w/XO (46)

69
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avec

1
Xo' =4Z(Z +13)ar’N [m (183271/%) + g} (4.7)

La grandeur Xp,.¢,,s ainsi définie est la longueur de radiation du milieu, ¢’est & dire ’épaisseur de milieu
que doit parcourir 1’électron pour voir son énergie réduite & Epqems/e€, soit une perte d’environ 63% de
son énergie. On a pour habitude d’exprimer cette longueur de radiation en g.cm 2. On introduit pour
ceci le parameétre &ppems défini par :

_ 1 AZ(Z +13)arlN - 1
5br%zms = (prrems) 1= ( P ) [ln (1832 1/3) + §:| (4.8)

avec p la masse volumique du milieu considéré.
Dans le cas de Dair, la longueur de radiation est Xpyems =280 m, soit encore &prems ~36.5 g.cm™2.
L’atmosphére représentant une couche d’air d’environ 1000 g.cm ™2, on voit qu’elle totalise & peu prés

27 longueurs de radiations.

4.1.1.2 Création de paire

Le processus de création de paire est 'interaction dominante des photons de hautes énergies dans
I’atmospheére. En effet, ’absorption par effet photoélectrique et la diffusion Compton n’ont des sections
efficaces compétitives qu’en dessous de 10 MeV. Un photon d’énergie supérieure a 2m.c? peut ainsi
interagir avec le champ des noyaux du milieu pour se matérialiser en paire ete . La section efficace
du processus de création de paire dans la limite ultra-relativiste (c’est a dire pour un photon d’énergie
hw/mec® > Z 13 /a) est [68, page 118] :

28 _ 2
Opaire = ar2Z? [3 In (183Z 1/3) - ﬁ] (4.9)
A partir de cette expression, on peut définir le pouvoir d’arrét du milieu dans lequel se propage le
photon par :
dE
dx

28 _ 2
= OpaireNE = ar? Z? [3 In (183271/%) — ﬁ] ‘N-E (4.10)
De méme que pour le bremsstrahlung, on constate que le pouvoir d’arrét est proportionnel a I’énergie

du photon F, et on définit une longueur de radiation par §pqir. donnée par :

ar?Z?N [28

g (183271/%) - 3} (4.11)

-1 -1
paire — (poaire) = 27
On voit en comparant les relations 4.8 et 4.11 que dans le cas ultra-relativiste {prems = Epaire. Cette
égalité met en évidence la similitude des deux processus dans le cadre de I’électrodynamique quantique,
similitude pouvant d’ailleurs étre mise en évidence via leurs diagrammes de Feynman.

4.1.2 L’effet Cerenkov

Leffet Cerenkov est 1’émission cohérente de lumiére par un milieu transparent, suite au passage
d’une particule chargée a une vitesse supérieure & celle de la lumiére dans ce méme milieu. Ce phéno-
meéne observé depuis le début du vingtiéme siécle fut expliqué en 1934 par le physicien soviétique Pavel
Alekseievitch Cerenkov alors qu’il étudiait I’émission de lumiére par des liquides soumis aux rayons
gamma.

Leffet Cerenkov est l’association de deux phénoménes : I’émission lumineuse provoquée par la
propagation d'une particule chargée dans un milieu d’une part, et la cohérence de cette émission
d’autre part.
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4.1.2.1 Cohérence

Leffet Cerenkov est a la vitesse de la lumiére dans un milieu réfringent ce que le cone de Mach
est au mur du son. En effet, dans le cas des ondes sonores, un mobile qui atteint la vitesse du son se
déplace a la méme vitesse que les ondes de pression qu’il engendre par son déplacement. Il crée alors
une onde de choc caractéristique bien connue sous le nom de «bang supersonique». Lorsque sa vitesse
devient supersonique, les ondes sonores s’inscrivent dans un cone dit «coéne de Machy». Lorsque 1'on
transpose ceci a la lumiére on obtient leffet Cerenkov comme explicité dans la figure 4.1 et un témoin
situé a l’angle Cerenkov © observera un flash lumineux. Ainsi, si la particule se déplace avec une vitesse
v = - ¢ dans un milieu d’indice n, on en déduit par de simples considérations géométriques que les
photons Cerenkov ne seront cohérents entre eux que s’ils sont émis avec un angle © défini par :

cos © = Uphoton * AL = c/n At _ !
Uparticule * At ,BC - At 5 ‘n

(4.12)

Pour un milieu d’indice de réfraction n, il existe une vitesse critique en dessous de laquelle il ne peut
y avoir d’émission cohérente. A cette vitesse critique, la direction des photons émis coincide avec celle
de la particule chargée a l'origine de I’émission (6 = 0) :

B=1/n (4.13)

De méme, pour une particule ultra-relativiste on peut définir ’angle maximum d’émission ©,,4, cor-
repondant au cas v = ¢ (c’est a dire f =1) :

1
€08 Opar = — (4.14)
n

4.1.2.2 Processus d’émission

Il ne faut pas confondre le processus d’émission responsable du rayonnement Cerenkov avec le
rayonnement de freinage vu précédemment. En effet, on a vu que le Bremsstrahlung était da a 'ac-
célération de la particule chargée par le champ électrostatique des noyaux. Dans le cas de ’émission
Cerenkov, les photons sont émis par le milieu sous ’action du champ électrique de la particule chargée
en mouvement (cf. figure 4.2).

Le nombre de photons émis par une particule chargée de charge ze par unité de longueur (dz) et
par unité d’intervalle de longeur d’onde (d)) dans un milieu d’indice n(\) est :

N 271 o+ 22 1
d —”O‘z-<1 ) (4.15)

de-dx X2 CB2-n2(N)

ou a = 1/137 est la constante de structure fine et 5 est le rapport entre la vitesse de la particule et la
vitesse de la lumiére dans le vide c.

4.1.3 Les effets de ’atmosphére

L’atmosphére constitue un gigantesque calorimétre pour les télescopes Cerenkov au sol. Si ceci
présente 'avantage d’étre peu coiiteux, la contrepartie est qu’il est impossible de le controler et de
connaitre avec précision sa composition. Ainsi la quantité de lumiere Cerenkov émise est sujette a des
fluctuations suivant les proportions de molécules diffusantes présentes dans l'atmospheére. Les deux
principaux processus de diffusion responsables de Datténuation de l'intensité Cerenkov au travers de
I’atmosphere sont la diffusion de Rayleigh et la diffusion de Mie. Ces deux phénomeénes sont caracté-
ristiques de la taille des particules diffusantes considérées comme on peut le voir dans la figure 4.3.
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Fic. 4.1: Effet Cerenkov : & un certain angle © (angle C’erenkov) par rapport a la direction de propagation de

la particule chargée, les photons Cerenkov émis en différents points (P1, P2 et P3 par exemple) le long de sa
trajectoire (AB) sont cohérents et «s’empilenty pour former un front d’onde plan (BC).
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FI1G. 4.2: Emission Cerenkov : dans Ueffet éerenkov, l’émetteur est le milieu traversé par la particule chargée.
Lorsqu’une particule chargée traverse ce milieu, elle polarise les molécules environnantes. Dans le cas ot la
vitesse de la particule est inférieure a c/n (n étant Uindice du milieu) cette polarisation est symétrique et la
résultante macroscopique des champs dipolaires ainsi engendrés est nulle alors que dans le cas ultra-relativiste
un retard de la polarisation entraine une résultante non nulle a l'origine de [’émission Cerenkov.
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F1G. 4.3: Processus de diffusion en fonction de la taille des particules considérées.
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4.1.3.1 La diffusion Rayleigh

La diffusion de Rayleigh est la diffusion de la lumiére par les molécules constituant l’atmospheére.
Le nombre de photons Cerenkov diffusés hors de ’axe de la gerbe par unité de longueur et par unité
d’angle solide est donné par :

d’N 1 dN 1 400\ 4
a-d0 ~ ar ar LrO) = grarth) - N (—) Pr(0) (4.16)

4 A

ou A est la longueur d’onde exprimée en nanomeétres. Pr(6) et ag(h) sont respectivement la fonction
de phase normalisée et le coefficient de diffusion Rayleigh. Leurs expressions pour un angle de diffusion
0 sont données par :

Pr(0) = 2(1 + cos? 0)
{ ar(h) = gig =ar(0)-e ™ (4.17)

ou Lr(h) est la longueur de diffusion Rayleigh a l’altitude h au dessus du niveau de la mer. A I'altitude
zéro, elle est de 23 km a 700 nm et de 7 km & 300 nm. Cette grandeur est stable avec toutefois une
petite variation saisonniére due & un changement du profil moyen de densité de 'atmosphére.

4.1.3.2 La diffusion de Mie

La diffusion de Mie est la diffusion de la lumiére par les petites particules constituant ’atmosphére
telles que les aérosols. Dans cette théorie, les particules diffusantes sont approximées par des sphéres
diélectriques. De méme que pour la diffusion de Rayleigh, on exprime le nombre de photons Cerenkov
diffusés hors de ’axe de la gerbe par unité de longueur et par unité d’angle solide en fonction de la
fonction de phase de diffusion de Mie normalisée Pys(0) et du coefficient de diffusion de Mie ap(h) :

d*N 1 dN 1
d-aa " an a0 = grou®) - N Pa(0) (4.18)
avec
h L 0) e Tt 4.19
crlh) = gy T e Oe )

ou Hy;y = 1.2 ki et Lps est la longueur d’extinction pour les aérosols.

4.2 Les cascades atmosphériques

4.2.1 Rayons cosmiques

Depuis la découverte des rayons cosmiques par Victor Hess en 1912, nous savons que la Terre est
perpétuellement bombarder de particules provenant de ’espace. De nos jours, nous savons que ces
rayons cosmiques nous parviennent de maniére isotrope et qu’ils sont de natures diverses a savoir des
noyaux atomiques (96% H, 3% He, 1% de noyaux plus lourds tels que C, N, O, Fe), des photons v,
des électrons et des positons, ou encore d’autres particules élémentaires telles que les neutrinos. La
composition chimique des rayons cosmiques varie avec I’énergie. A une énergie d’environ 100 MeV
par nucléon, le rapport du nombre de H sur le nombre de He est d’environ 5; il est de 10 & 1 GeV
et atteint environ 30 & 100 GeV. Le flux de ces rayons cosmiques a quelques GeV est de l'ordre de
1000/m?2 /s /stéradian. Au-dessus et jusqu’a ~10° GeV il est bien décrit par une loi de puissance en
E~27_ Leur origine est encore incertaine de nos jours. Etant donnée leur énergie considérable (les plus
énergétiques détectés a ce jour ont une énergie de 1020 eV), on suppose qu’ils ont été éjectés lors de
phénomeénes violents tels que les supernovae.
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4.2.2 Les grandes gerbes de lair

Comme on vient de le voir, les rayons cosmiques sont extrémement énergétiques lorsqu’ils pé-
nétrent dans ’atmosphére terrestre. La particule primaire incidente entre en collision avec un noyau
des constituants de ’air et engendre un certain nombre de particules secondaires formant ainsi ce que
I’on appelle les gerbes atmosphériques. Selon la nature du rayon cosmique incident, les processus en-
gendrés ainsi que le développement de la gerbe sont différents. On distingue ainsi trois composantes
dans le développement des grandes gerbes de 'air : une composante hadronique, une composante muo-
nique et enfin une composante électromagnétique. Ces trois composantes mettent en jeu des différents
processus faisant appel a Uinteraction forte (nucléaire) et a l'interaction faible (désintégration) pour
les deux premiéres et & des processus électromagnétiques (création de paires et Bremsstrahlung) pour
la derniére. Une illustration d’une grande gerbe de l'air et des principales réactions a l’origine de son
développement est donnée en figure 4.4.

4.2.2.1 Composante hadronique

Lorsqu’un hadron entre dans ’atmosphére, il interagit par le biais de l'interaction forte avec un
noyau des constituants de lair. Il résulte de cette collision des particules secondaires dont le nombre
dépend de I’énergie de la particule primaire. Cette derniére continue alors son chemin pour interagir
un peu plus bas dans ’atmosphére avec un autre noyau de ’atmosphére engendrant d’autres particules
secondaires. Le processus se répéte ainsi plusieurs fois a différentes altitudes jusqu’a ce que la particule
ait dissipé totalement ou partiellement son énergie. Parallélement a ceci, les particules secondaires pro-
duites menent leur propre vie; elles peuvent soit interagir a leur tour avec un noyau de l'atmospheére et
produire une seconde génération de particules, soit se désintégrer avant méme d’interagir. Les réactions
mises en jeux sont les suivantes :

— hadron + N — hadron + N’ + 3 X; ou X, représentent les particules secondaires : il peut s’agir

de nucléons (p,n,p,7), de mésons (wi, 7r0) ou encore de kaons.

— 4 N = 7f 4 Y X; ot X; représentent les particules secondaires de seconde génération.

-7t 5 ,ui + vy

— 70 = v + v; les 7 ayant une durée de vie beaucoup plus bréve que leurs homologues 7

pas le temps d’interagir avec les noyaux de "atmosphere.
L’ensemble de ces réactions en chaine conduit a la formation d’une gerbe dite hadronique. Les réactions
de désintégration et les interactions nucléaires sont en compétition et jouent un role essentiel dans
le développement de la gerbe. Les pions produits dans les premiéres interactions sont suffisamment
énergétiques pour que l'interaction nucléaire prenne le dessus sur la voie de désintégration et la gerbe
connait alors une phase de croissance. Par la suite, les particules perdant peu a peu de leur énergie,
les hadrons disparaissent par désintégration et la gerbe s’appauvrit en particules.

+ n’ont

4.2.2.2 Composante muonique

Les hadrons qui n’interagissent pas avec les noyaux de ’air peuvent se désintégrer et produire des
pE par des processus directs :

- K* — ptt vy

~ K* - gty 70

-t 5 ,ui + vy
ou indirects, auxquels cas ils produisent dans un premier temps des mésons qui se désintégrent par
la suite en p*. L’ensemble de ces muons et neutrinos produits constituent ce que lon appelle la
composante pénétrante des gerbes.

4.2.2.3 Composante électromagnétique

La composante électromagnétique est de loin la composante la plus intéressante pour les détecteurs
Cerenkov au sol puisqu’elle est initiée par des photons «y. Ces derniers peuvent étre de nature cosmique
ou étre issus de la désintégration de m¥. Ces photons +y se matérialisent par interaction avec le champ
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FiG. 4.4: Illustration d’une grande gerbe de l’air avec l’ensemble des réactions principales gérant son développe-
ment (figure réalisée par Denis Dumora).
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coulombien des noyaux en paires électron-positon (cf. 4.1.1.2). Ceux-ci interagissent a leur tour avec le
champ coulombien des noyaux constituant ’atmosphére et perdent leur énergie cinétique par rayonne-
ment de freinage (cf. 4.1.1.1) en produisant des -y secondaires qui, tant que leur énergie est supérieure
A 2mec? produisent & leur tour des paires électron-positon qui produiront ensuite d’autres photons 7 ,
etc. Peu a peu, ’énergie des v secondaires produits diminue et devient inférieure a 'énergie critique E,
a partir de laquelle le processus d’ionisation devient le processus dominant de dissipation de 1’énergie
des électrons. C’est alors la phase d’absorption de la cascade électromagnétique et les électrons et
positons restants sont absorbés par les noyaux de ’atmosphére.

La composante électromagnétique étant la composante privilégiée pour les détecteurs Cerenkov en
astronomie gamma, prenons quelques instants pour décrire le développement de ces gerbes. Dans la
limite ultra-relativiste, on a vu en 4.1.1.2 que les longueurs de radiation du processus de création de
paires et du Bremsstrahlung étaient identiques. Par conséquent, la probabilité que I'un de ces processus
ait lieu est de 1/2 aprés un parcours dans I’atmosphére d’une longueur £, ce qui se traduit par |68,
page 120] :

e~ = 1/2 (4.20)

c’est a dire :
§=Xo=¢&In2 (4.21)

Par conséquent, pour une cascade initiée par un y d’énergie Ej, une paire électron positon est produite
en moyenne aprés une distance Xy chacune des particules emmenant avec elle une énergie moyenne
égale a Ey/2. Apres une seconde longueur de radiation Xy, chaque particule perd a son tour la moitié
de son énergie, soit Ey/4, en émettant un -y, etc. Ce processus simplifié et moyenné est illustré en figure
4.5. Dans ce modéle trés simple, on constate qu’aprés n longueurs de radiations Xy le nombre total
de vy +e” +et est N = 2" chacun ayant une énergie d’environ FEy/2". On peut également constater
qu’en moyenne la cascade est composée de 2/3 de particules chargées pour de 1/3 de photons 7. Dans
ce modeéle, si on admet que la gerbe «meurty lorsque les particules et v ont atteint ’énergie critique E,
évoquée précédemment a partir de laquelle le processus d’ionisation domine, on constate que le nombre
maximum de e + e~ + v d’une gerbe électromagnétique et I’énergie du v primaire sont linéairement
dépendant :

Nz = 2" ~ % (4.22)
d’ott la dépendance logarithmique entre la profondeur du maximum de la gerbe et 'énergie de la
particule primaire :

1 E
Mimaz * Xo = - In (EO> - X, (4.23)
Cc

4.3 Simulation

4.3.1 Principe et difficultés

La simulation des cascades atmosphériques comprend deux composantes : une composante liée aux
interactions et a la propagation des particules et des v dans 'atmosphére, et une autre composante
concernant ’émission Cerenkov et sa diffusion (Mie, Rayleigh) dans l’atmosphére. Les difficultés ren-
contrées dans la mise en oeuvre des simulations résident d’'une part dans la complexité intrinseque
aux processus de développement des gerbes, et d’autre part dans la nécessité de simuler de grandes
quantités d’événements afin de réduire les erreurs statistiques. On distingue principalement deux écoles
pour traiter ces simulations : les méthodes analytiques dont nous parlerons trés peu ici, et les méthodes
statistiques Monte Carlo utilisées pour CELESTE.
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Fic. 4.5: Modéle simplifié d’une gerbe électromagnétique.

4.3.1.1 Les méthodes analytiques

Ces méthodes analytiques mettent en jeu les équations de diffusion des particules dans 'atmosphére.
Du fait de la difficulté a résoudre les équations de diffusion, on est obligé au travers de ces méthodes
de faire appel & des approximations. On peut étre amené par exemple & négliger certaines réactions
telles que l'ionisation auquel cas le développement de la gerbe devient incorrect lorsque les particules
atteignent l'énergie critique E, (cf. paragraphe précédent), ou encore supposer des pertes d’énergie
constantes, etc. Le fait est que si ces techniques ont donné des résultats satisfaisants pour des gerbes
électromagnétiques engendrées par des primaires de hautes énergies (TeV), leurs performances se sont
avérées médiocres pour des processus électromagnétiques initiés par des particules de basse énergie
(quelques dizaines de GeV).

4.3.1.2 Les méthodes statistiques Monte Carlo

Contrairement aux méthodes analytiques, les particules sont décrites ici individuellement ou par
paquets et sont suivies pendant tout leur parcours dans ’atmosphére. Ces techniques font appel aux
sections efficaces des réactions mises en jeu dans le développement des cascades aux énergies considérées
et prennent en compte U'influence du champ magnétique terrestre (important pour les basses énergies)
ainsi qu'un profil particulier d’atmosphére (des efforts sont en cours pour rendre cette modélisation
moins «idéaley» et plus appropriée au site de THEMIS).

Ces méthodes sont confrontées & une difficulté majeure, & savoir la nécessité d’utiliser des ordina-
teurs puissants et de grandes capacités pour stocker ’ensemble des informations. Cette méme raison
limite également 1’énergie maximale des primaires. En effet, au-dela d’une certaine énergie, le nombre
de particules secondaires ainsi que leurs interactions deviennent considérables et demanderaient des
espaces disques et des temps de calcul bien trop conséquents.

Actuellement, un nombre restreint de programmes Monte Carlo destinés exclusivement a la simu-
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lation des gerbes atmosphériques existe. Parmi ceux-ci, les trois plus utilisés sont : MOCCA (USA),
KASKADE (USA) et le plus récent CORSIKA (Allemagne). Ces deux derniers ont été utilisés pour
CELESTE dans le cadre de la reconstruction et de la comparaison des paramétres des gerbes v et ha-
droniques. Les theses de Nicolas Hérault [51] et Mathieu de Naurois [27] présentent des études détaillées
et compleétes de 'emploi de ces deux simulateurs, respectivement CORSIKA et KASKADE.

Aucune étude de simulation n’a été effectuée dans le cadre de cette thése. Seules quelques utilisations
de la simulation dans son ensemble (gerbe+optique+électronique) seront présentées un peu plus loin
lors de ’établissement des courbes d’acceptance et des coupures d’analyse basse énergie.

4.3.2 Les caractéristiques de I’émission Cerenkov des gerbes v et hadroniques

Le but de cette section n’est pas de faire une étude compléte de comparaison des gerbes 7 et hadro-
niques. Il s’agit simplement de rappeler les principales caractéristiques et différences dans 1’émission
Cerenkov entre les gerbes hadroniques et v, et ceci dans le seul but de faciliter la compréhension du
lecteur lors de I'exploration des coupures d’analyse.

Avant tout, il est important de rappeler les caractéristiques des échantillonneurs tels que CELESTE.
Comme on I’a vu précédemment, les deux informations essentielles collectées sont les temps d’arrivée
des photons Cerenkov au sol d’une part et la distribution en intensité de cette lumiére sur les héliostats
d’autre part. De toute évidence, ce sont ces deux caractéristiques qui doivent étre comparées a l'aide de
la simulation pour espérer pouvoir rejeter les événements hadroniques au profit d’un signal v & basse
énergie.

4.3.2.1 Homogénéité et extension latérale

En ce qui concerne le développement des gerbes hadroniques, on a vu précédemment que la phase de
développement de ces gerbes mettaient en jeu de multiples réactions. Il en résulte une différence essen-
tielle entre les gerbes hadroniques et électromagnétiques, a savoir une inhomogénéité de ces premiéres.
Les figures 4.6 et 4.7 comparent les développements de 10 gerbes initiées par des v et des protons de
respectivement 50 GeV et 300 GeV. Les simulations a 300 GeV témoignent bien de 'inhomogénéité et
de la plus grande extension latérale qui caractérisent les gerbes hadroniques. En revanche, & 50 GeV,
les différences entre composantes hadronique et électromagnétique sont moins marquées.

4.3.2.2 Distribution de la lumiére Cerenkov au sol

La ditribution de la lumiére Cerenkov au sol est bien sfir lice aux caractéristiques de développement
des gerbes. A haute énergie, 'inhomogénéité des gerbes hadroniques se traduit par une distribution
inhomogene de la lumiére Cerenkov au sol (figure 4.8). Cet effet est accentué par la composante
muonique des gerbes hadroniques. En effet, ceux-ci ont une profondeur de pénétration plus importante
et émettent beaucoup plus bas dans I'atmospheére, éclairant ainsi avec beaucoup d’intensité un petit
nombre d’héliostats. Toutefois, le nombre de muons intervenant dans les gerbes hadroniques diminue
avec |'énergie suivant la loi de puissance d’indice 0.86 donnée par [39] :

E 0.86

N(E > 1GeV) =28 | ——— 4.24

(B2 1GeV) <115G6V> (4.24)

A 50 GeV, le nombre de muons intervenant dans les gerbes hadroniques est faible (~ 1) et ces différences

de distribution de lumiére au sol entre les composantes hadronique et électromagnétique s’estompent.

Compte tenu de l'ensemble de ces remarques, lefficacité des coupures en inhomogénéité de la
distribution de lumiére au sol semble compromise a basse énergie.

4.3.2.3 Temps d’arrivée des photons Cerenkov

Faute d’efficacité a basse énergie des critéres d’homogénéité de la distribution de lumiére au sol pour
la réjection hadronique, 'information temporelle est peut étre le meilleur moyen de rejeter les hadrons.
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Fic. 4.6: Comparaison des développements des gerbes électromagnétiques et hadroniques a 50 GeV. En haut : 10
gerbes initiées par des v de 50 GeV. En bas : 10 gerbes initiées par des protons de 50 GeV. Les échelles sont en km
et l'aze des ordonnées correspond a laltitude par rapport au niveau de la mer. Seules les traces correspondant
a des particules dont l’énergie est supérieure a la fois au seuil Cerenkov pour Ualtitude correspondante et a
lénergie critique ont été représentées. (Figure réalisée par Mathieu de Naurois).
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FiG. 4.7: Comparaison des développements des gerbes électromagnétiques et hadroniques a 300 GeV. En haut :
10 gerbes initiées par des v de 300 GeV. En bas : 10 gerbes initiées par des protons de 300 GeV. (Figure réalisée
par Mathiew de Naurois).
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Fia. 4.8: Distribution de lumiére au sol (en haut) et répartition des temps d’arrivée des photons Cerenkov (en
bas) pour un v de 40 GeV (4 gauche) et un proton de 150 GeV (a droite). Pour les figures du bas, I’écart entre
chaque niveau de gris correspond G un écart de 1 ns. (Figure extraite de [11])
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La figure 4.8 met en évidence les conséquences de la structure inhomogéne des gerbes hadroniques au
niveau des temps d’arrivée. Les différentes sous-gerbes d’une gerbe hadronique émettent chacune leur
rayonnement Cerenkov sans cohérence temporelle entre elles. Il en résulte une ditribution des temps
d’arrivée au sol totalement inhomogéne.

Ces propriétés temporelles seront a prendre en compte lors de la phase d’optimisation des coupures
dans I'analyse des données pulsar. Toutefois, il faut étre prudent avec les coupures liées a 'ajustement
du front d’onde Cerenkov sur les temps d’arrivée. En effet, 'ajustement est d’autant meilleur que le
nombre de points utilisés pour 'ajustement est important. Or, le nombre de points est déterminé par
le nombre de pics supérieurs au seuil exigé. Par conséquent, si beaucoup de points améliorent la qualité
de l'ajustement, cela signifie également que de nombreux héliostats ont été touchés, et les événements
initiés par des primaires de hautes énergies sont alors privilégiés. De nouveau, il faudra déterminer le
bon compromis entre temps d’arrivée et amplitude.
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Chapitre 5

Le détecteur CELESTE

Ce chapitre est une bréve présentation de l'instrumentation du détecteur CELESTE. Le but est
uniquement de familiariser le lecteur avec le dispositif expérimental et non de présenter le détecteur
dans ses moindres détails. On conseillera pour ceci de consulter les différentes références appropriées
[11, 27, 51, 66, 28, 92|. L’objectif essentiel est de permettre au lecteur de mieux appréhender par la suite
les différents parameétres et critéres qui seront présentés dans le cadre de I'analyse des données pulsar.
Chaque partie du détecteur sera donc décrite succinctement. Seule la partie concernant ’alignement
fin des héliostats qui a fait 'objet d’une étude approfondie sera présentée en détail dans le chapitre
suivant.

5.1 Bref historique

5.1.1 La centrale solaire THEMIS

L’ancienne centrale solaire THEMIS est située a Targassonne, pres de Font-Romeu, dans les Pyré-
nées Orientales (42.5° N, 1.97 °E, altitude 1650 m). Celle-ci fut construite & la fin des années 70 par
EDF dans le cadre d'un programme d’étude sur I’énergie solaire. Le site était constitué a ’époque de
201 héliostats de 54 m? chacun, répartis dans un champ d’environ 300 m est-ouest sur 200 m nord-sud.
Au sud du champ se trouve une tour d’une centaine de métres de haut au sommet de laquelle se
trouvait la chaudiére. Les héliostats focalisant la lumiére du Soleil sur celle-ci permettaient de chauffer
un meélange de sels calori-porteurs. Ces sels étaient ensuite refroidis par un systéme d’aéroréfrigérant
couplé a un alternateur situé en bas de la tour, ce dernier convertissant I’énergie calorifique en énergie
électrique. Le dispositif a bien entendu été congu dans I'objectif de concentrer un maximum de I’énergie
solaire sur la chaudiére, d’ou une orientation plein sud du dispositif et un maximum d’efficacité pour
le transit des astres de déclinaison comprise entre +5 et +50° .

En 1986, aprés trois années d’expérimentation, le projet THEMIS fut arrété par EDF. Dés Parrét
du projet, les astrophysiciens profitérent de la richesse du site pour expérimenter les premiéres études
en astronomie gamma. Ainsi naquirent les deux premiéres expériences d’astronomie gamma au sol en
France, ASGAT et THEMISTOCLE, suivies plusieurs années aprés par un nouvel imageur, CAT.

5.1.2 Situation de ’astronomie gamma a la naissance de CELESTE

Depuis le début des années 90, le domaine de ’astronomie gamma est en pleine explosion. D’un coté
les détecteurs du CGRO (COMPTEL, EGRET) embarqués sur satellite ont permis une exploration du
ciel gamma sur un large domaine d’énergie allant de quelques MeV & une dizaine de GeV. De autre
coté les détecteurs Cerenkov au sol se sont développés en France (ASGAT, THEMISTOCLE et CAT
sur le méme site de THEMIS), aux Etats Unis (WHIPPLE, Arizona), aux Canaries (HEGRA) et en
Australie (CANGAROO). Entre ces deux grandes familles de détecteurs au sol et embarqués subsistait
un domaine encore vierge de toute observation qui s’avérait étre une bande d’énergie importante pour
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I’astronomie gamma du fait de l'extinction & haute énergie de la quasi-totalité des sources détectées
par les satellites.

Les moyens visés pour recouvrir cette bande en énergie sont multiples. Pour les détecteurs embar-
qués, il s’agit d’augmenter la sensibilité a haute énergie. Le satellite GLAST dont le lancement est
prévu pour 2006 devrait ainsi balayer le spectre entre 10 MeV et plus ~100 GeV avec un champ de vue
deux fois plus important et une sensibilité a 100 GeV environ 50 fois meilleure que son prédécesseur
EGRET. Au sol, de nombreux projets ont pour objectif de diminuer le seuil en énergie et réduire ainsi
la fenétre en énergie les séparant des satellites. Afin de réaliser ceci, certains visent & augmenter la
surface de collection des miroirs (MAGIC ) tandis que d’autres couplent plusieurs imageurs et tirent
profit de la stéréoscopie pour améliorer la réjection hadronique (HESS [52|, VERITAS [116]). En atten-
dant cette nouvelle génération de détecteurs débutant en 2003, une autre voie plus économique dans
la conception a été exploitée. Celle-ci consiste a profiter de la large surface de miroirs des anciennes
centrales solaires pour développer & moindre coup et trés rapidement une autre famille de détecteur
Cerenkov : les échantillonneurs. A ce jour, quatre échantillonneurs batis sur les sites d’anciennes cen-
trales solaires sont en compétition : CELESTE en France, STACEE [16, 103] et SOLAR-II [97] aux
Etats-Unis, et GRAAL [46] en Espagne.

5.1.3 Reconversion d’une centrale solaire en télescope pour ’astronomie gamma :
CELESTE

5.1.3.1 Principe pour diminuer le seuil d’un détecteur Cerenkov

Le seuil en énergie d’une expérience Cerenkov est en premiére approximation défini par le rapport
S/ V/B ou S correspond a la quantité de lumiére Cerenkov recueilli par le détecteur et B le bruit de
fond de ciel intégré pendant le méme temps. Pour un détecteur ayant une surface de collection A |
une efficacité (optique et électronique) e, un champ de vue défini par angle solide €2 et une fenétre en
temps d’intégration 7, le bruit de fond de ciel B intégré est alors :

B=A-c-Q-7-L (5.1)

ot L est la luminosité du ciel nocturne. En ce qui concerne le signal Cerenkov, celui-ci est proportionnel
a I’énergie £ du y primaire :
SxA-e-FE (5.2)

d’oui finalement ’expression du rapport signal sur bruit pour un détecteur Cerenkov :

o\ ek (5.3)

Pour un rapport signal sur bruit donné, on voit alors que le seuil en énergie Fq,; correspondant est

proportionnel & :
[Q-7-L
Egeui TEE (5.4)

Ainsi, on comprend bien que les possibilités offertes pour diminuer le seuil en énergie du détecteur
sont d’augmenter la surface effective de collection A g = Ae et de diminuer au maximum la fenétre
d’intégration de la charge.

5.1.3.2 Application aux centrales solaires

Etant donné l'expression du seuil d’un détecteur Cerenkov, on voit trés vite I'intérét des centrales
solaires. En effet, celles-ci offrent une surface de collection A considérable - dans le cas de THEMIS, un
seul héliostat représente une surface de collection de 54 m? - permettant de diminuer considérablement
le seuil. De plus, l'extension d’une gerbe électromagnétique au maximum de son émission Cerenkov est
de 'ordre de 10 mrad, comparable & la taille angulaire du Soleil, ce qui laisse présager une précision
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Fi1G. 5.1: Schéma du champ d’héliostats utilisé par CELESTE.

de 'optique déja établie suffisante pour I'application & ce type de physique. Pour ce qui est du facteur
temps, la diminution de la fenétre d’intégration 7 reléve de la maniére dont 'optique du détecteur sera
agencée et bien entendu des capacités d'une électronique rapide a reduire au maximum celui-ci.

5.2 Principe de CELESTE

CELESTE est l'une des quatre expériences d’astronomie gamma basées sur la reconversion d’une
centrale solaire en télescope Cerenkov. Sur les 201 héliostats présents initialement sur le site, seuls 40
étaient utilisés jusqu’en décembre 2001 (cf. figure 5.1). A ce jour, la surface de miroir s’est élargie et
compte désormais 13 héliostats supplémentaires.

Le principe de CELESTE est différent de la technique exloitée par les imageurs. Dans les deux cas,
il s’agit de collecter la lumiére Cerenkov émise par les paires eTe™ produites par I'interaction des v avec
I’atmosphere. Le principe des imageurs consiste & construire une image de la gerbe électromagnétique
a l'aide d’une caméra multipixel montée sur un grand et unique miroir. La discrimination entre les
v et les hadrons s’effectue en analysant la forme et la direction de I'image de la gerbe. La technique
de I’échantillonnage consiste a recueillir les photons Cerenkov au sol via plusieurs miroirs. Des photo-
multiplicateurs (PM) associés a chaque miroirs permettent de récolter les photons Cerenkov et ainsi
d’accéder & la distribution de lumiére au sol et aux temps d’arrivée. Ce sont ces deux informations
réunies qui permettent la réjection hadronique.

Comme représenté sur la figure 5.2, un photon gamma pénétrant dans ’atmosphére interagit avec
ses constituants et géneére une cascade de particules chargées relativistes émettant un rayonnement
Cerenkov cohérent - essentiellement dans le bleu - constituant un front d’onde sphérique. Les héliostats
pointés sur le maximum de cette gerbe de particules! réfléchissent ce front d’onde vers le haut de la
tour. Une optique secondaire sphérique focalise alors la lumiére réfléchie vers des photomultiplicateurs,

!Plusieurs pointés ont été expérimentés avec CELESTE : des pointés simples & 11 km et 17 km, un double pointé
pour lequel une moitié des héliostats pointent & 11 km et I’autre moitié a 25 km. Les avantages et inconvénients de ces
différents types de pointé seront explicités plus loin.



88 CHAPITRE 5. LE DETECTEUR CELESTE

Spoandsry partiziss shawer !
By

Cerenkoy phobons e T
iessentlally inblue and UV} 1 f 'H"

Tower

¢+ 30 heliostats of 54 m*
pointed at 11 Km altitude

Fic. 5.2: Technique d’échantillonage du front d’onde utilisée par CELESTE.

Dimensions 7.340x8.836 m
Surface réfléchissante 54 m?
Focale 80 4 240 m
Précision de pointé < 0.1°
Reéflectiviteé 90% a 400 nm

TAB. 5.1: Caractéristiques des héliostats. (Tableau extrait de [11])

convertissant la lumiére Cerenkov ainsi récoltée en signaux électriques qui sont ensuite mis en temps
et sommeés analogiquement, puis enregistrés par le biais d’une électronique rapide.

5.3 La chaine optique

5.3.1 Les héliostats
5.3.1.1 Les caractéristiques optiques des héliostats

Chaque héliostat est constitué de huit sous-ensembles composés chacun de six segments de miroirs
rectangulaires (cf. figure 5.3), totalisant ainsi une surface réfléchissante de 54 m?. Ceux-ci sont légére-
ment courbés par torsion de facon & adapter la focale de ’héliostat considéré - entre 80 m et 240 m -
en fonction de sa distance a la tour (cf. tableau 5.1). Les miroirs sont constitués d’une couche d’argent
protégée de chaque coté par une épaisseur de verre coupant les UV en dessous de 350 nm (cf. figure
5.4).

5.3.1.2 Suivi, alignement et pilotage des héliostats

Chaque héliostat est équipé d’une monture alt-azimutale dont les rotations suivant les deux axes
sont assurées chacune séparément par un moteur. La position est repérée grace & un systéeme de
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Fia. 5.3: Schéma d’un héliostat de CELESTE. [11]

FiG. 5.4: Réflectivité des héliostats en fonction de la longueur d’onde. (Figure extraite de [11])
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‘ degré ‘ rad ‘ pas codeur ‘
360 2m 45550
7.9-1073 | 0.14-1073 1

TAB. 5.2: Unité de rotation des héliostats en site et en azimut. Une roue dentée est constituée de 45550 pas
codeurs.

roues dentées associé a un systéme de capteurs magnétiques et de cellules photoélectriques. L’unité
de rotation est le pas codeur et correspond & environ 0.14 mrad (cf. tableau 5.2). L’origine des deux
rotations (azimut 0 correspondant au sud, et ’élévation 0 correspondant & une position verticale du
miroir de I'héliostat) doit étre au préalable étalonée. Pour ceci, on réalise un premier alignement grossier
sur la Lune puis on affine l'alignement en effectuant des relevés des courants d’anode des PMs lors
de pointés successifs sur une zone encadrant une étoile de magnitude appropriée (une magnitude trop
faible entraine une disjonction des boucles de courant). Le barycentre du profil d’intensité ainsi établi
permet de déterminer avec une relativement bonne précision ’origine des coordonnées. Les détails de
cette méthode sont explicités dans le chapitre suivant.

Le pilotage des héliostats est effectués depuis un ordinateur central dédié uniquement a cette tache
et situé en haut de la tour. Pour les quarante premiers héliostats, la transmission des informations est
assurée via les anciennes boucles de courant installées par EDF lors de ’exploitation du site de THE-
MIS en tant que centrale solaire. En ce qui concerne les treize nouveaux héliostats la communication
s’effectue via un systéme d’émission-réception radio.

5.3.1.3 Le pointé des héliostats

Pour des vy de 'ordre du TeV, le front d’onde Cerenkov est conique. Une mesure des temps d’arrivée
au sol permet donc de reconstruire le profil du front d’onde et d’en extraire ainsi la direction de la
gerbe. En revanche, aux énergies de CELESTE (30-300 GeV), le front d’onde d’onde est sphérique et
la seule information des temps d’arrivée des photons Cerenkov au sol ne suffit plus pour reconstruire
la direction des gerbes.

La technique d’échantillonnage du front d’onde Cerenkov mis en oeuvre par CELESTE permet de
récupérer principalement deux informations essentielles : les temps d’arrivée des photons Cerenkov au
sol permettant de reconstruire le profil du front d’onde d’une part, et la distribution de lumiére au sol
d’autre part. Ces deux informations couplées permettent a priori de reconstruire la direction de la gerbe
et donc de déterminer si cette gerbe a été initiée par un gamma provenant de la source. On comprend
bien que l'objectif principal pour une bonne efficacité du détecteur est de récolter le maximum de
photons Cerenkov et d’obtenir les meilleures informations possibles permettant de reconstruire au
mieux la direction de la gerbe. On peut également ajouter au cahier des charges un seuil en énergie de
déclenchement du détecteur le plus bas possible.

La stratégie de pointé doit en fait étre un compromis judicieux entre ces différents souhaits. Dans
cet objectif, différents pointés ont été étudiés, a savoir le pointé paralléle, le pointé convergent & 11 km
et derniérement un pointé double a 11 et 25 km :

— Le pointé paralléle : ce pointé signifie que 'on envoie I'ensemble des héliostat sur la source,
située a l'infini. Celui-ci permet d’obtenir une bone distribution de la lumiére au sol, c’est & dire
une distribution autorisant une bonne reconstruction du paramétre d’impact de la gerbe. En
revanche, un tel pointé ne permet pas de récolter le maximum de lumiére Cerenkov, ce qui se
traduit par un seuil en énergie plus élevé.

— Le pointé convergent simple a 11 km : dans le domaine d’énergie de CELESTE, le maximum
d’émission de la gerbe se situe a une altitude avoisinant les 11 km. Par conséquent, en pointant
I’ensemble des héliostats vers un point de convergence situé a une altitude de 11 km dans la
direction de la source permet de récolter un maximum de photons Cerenkov. Toutefois, cette
technique présente un inconvénient majeur. Du fait du champ de vue limité des héliostats (10
mrad), seules les gerbes centrées dans la zone de focalisation permettent d’obtenir la distribution
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de lumiére en anneau décrite dans la figure 4.8. Pour des gerbes excentrées, certains héliostats
collectent plus de lumiére que d’autre et la distribution au sol prend alors la forme d’un croissant,
rendant trés imprécise la détermination du parameétre d’impact (cf. figure 5.5)

— Le double pointé convergent a 11 et 25 km : la moitié des héliostats pointe le maximum de la
gerbe & 11 km alors que "autre moitié pointe peu plus haut a 25 km. Il s’agit 1a d’'un compromis
entre le désir de collecter un maximum de photons Cerenkov et la volonté de pouvoir reconstruire
la direction pointée avec une meilleure précision que dans le pointé simple.

Actuellement, le pointé de la phase a 53 héliostats est un pointé hybride dit «véto» pour lequel 41
héliostats sont orientés en pointé convergent (simple ou double), et 12 héliostats situés a la périphérie
du champ pointent le ciel sur une couronne entourant la zone de convergence des premiers. L’objectif
des ces héliostats dits «héliostats de garde» est de permettre une meilleure réjection des cascades
hadroniques plus étendues et/ou désaxées par rapport a la direction de la source [71].

5.3.2 L’optique secondaire
5.3.2.1 Principe

La technique d’échantillonnage mise en oeuvre dans 'expérience CELESTE suppose que ’on puisse
récupérer la quantité de lumiere Cerenkov collectée par chacun des héliostats dans le temps. Pour ceci,
on utilise des photomultiplicateurs situés en haut de la tour. Les héliostats étant dispersés dans un
large champ, les chemins optiques sont différents et les photons arrivent au niveau des PMs avec une
dispersion en temps. Par conséquent, si ’on veut réduire la fenétre d’intégration en temps du signal - de
l’ordre de la durée du flash Cerenkov, c’est a dire quelques nanosecondes - et du méme coup diminuer
le bruit de fond de ciel, on doit faire en sorte que chaque PM ne voie qu’un unique héliostat. Dans ce
but, un ensemble de miroirs secondaires a été installé en haut de la tour, permettant de focaliser la
lumiére collectée par chaque héliostat sur un PM qui lui est propre (cf. figure 5.6).

5.3.2.2 Champ de vue

On a vu précédemment qu’aux énergies de CELESTE les gerbes émettaient un maximum de lumiére
Cerenkov autour de 11 km d’altitude. Naturellement, le champ de vue de CELESTE tient compte de
cette caractéristique et correspond a la taille angulaire apparente des gerbes & cette altitude, soit
environ 10 mrad. On verra par la suite que celui-ci est physiquement défini par des cones en verre
spécifiques situés en face avant des PMs (cf. paragraphe 5.3.2.4).

5.3.2.3 Les miroirs secondaires

La disposition, la géométrie et la taille de ’ensemble des miroirs secondaires situés en haut de la

tour ont été optimisées de maniére a répondre & un certain nombre de contraintes :

— Contraintes optiques : les photomultiplicateurs placés en amont entrainent une perte d’effi-
cacité par des effets d’ombre sur les miroirs secondaires. Un moyen d’amoindrir cet effet aurait
été de réaliser une optique hors-axe. Toutefois, cette solution augmente les aberrations de Coma
entrainant une moins bonne définition du champ de vue. Pour ces raisons, I'optique secondaire
de CELESTE a été choisie sur axe. Cependant, afin de diminuer les ombres des détecteurs sur
les miroirs, l’ensemble miroirs-photomultiplicateurs a été divisé en plusieurs groupes (cf. figure
5.7).

— Contraintes liées au pointé : la trajectoire des faisceaux lumineux variant avec le pointé,
les miroirs secondaires ne pouvaient avoir une direction privilégiée et I'optique a donc été tout
naturellement choisie sphérique.

— Contraintes spatiales : les miroirs secondaires devaient voir I’ensemble du champ d’héliostats
(£55°) sans pour autant dépasser l’espace disponible dans la tour.

— Contraintes lices aux distances tour-héliostat et au champ de vue : les dimensions et
les focales des miroirs secondaires devaient tenir compte du champ de vue souhaité ainsi que de
la dispersion des distances héliostat-tour. En effet, dans I’hypothése d’une focale unique pour
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17 Lim

F1G. 5.5: Déformation de la distribution de lumiere Cerenkov au sol due a la limitation du champ de vue dans le
pointé convergent. Pour les gerbes excentrées de la zones de convergence des champs de vue, les deux héliostats

ne percowent pas la méme quantité de lumiére. Il en résulte une structure en arc de la distribution de lumaiére
au sol.
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FiG. 5.6: Caméras : on peut distinguer sur les faces d’entrées de chacun des cones de Winston l’image de
Uhéliostat associé. (Photo réalisée par T. Sako)

Pensemble des voies, les images géométriques produites par I'ensemble de l'optique (primaire et
secondaire) auraient des tailles trés variables d’un héliostat a l'autre. Face a ces contraintes, la
collaboration de CELESTE a opté pour une optique secondaire constituée de trois groupes de
miroirs sphériques de focales 1.8 m, 1.1 m et 65 cm correspondant respectivement aux héliostats
situés au fond, au milieu du champ et au pied de la tour (cf. figure 5.7).

— Contraintes techniques : de grands miroirs sphériques étant techniquement difficile & réaliser,
les miroirs ne sont pas constitués d’un unique bloc mais d’une juxtaposition de plus petits miroirs
circulaires de 50 cm de diameétre.

5.3.2.4 Les cones de Winston

Délimiter un champ de vue revient a éliminer les photons hors-champ. Pour ceci, on peut imaginer
I'installation d’un diaphragme au centre de optique de chaque miroir secondaire. Cependant, plusieurs
voies utilisant le méme miroir, un tel diaphragme serait pergu sous un angle différent pour chaque hé-
liostat, entrainant des réponses différentes d’une voie a 'autre. Plutot que 1'utilisation de diaphragmes,
le champ de vue de CELESTE est délimité par 'adjonction de cones de Winston aux photomultipli-
cateurs. Il s’agit de cones en verre (FK5-487704 Schott - absorption inférieure a 1%, indice variant
entre 1.48 et 1.5) ayant un axe de symétrie de révolution généré par une parabole. Ils ont la propriété
de couper les rayons lumineux dont l'angle d’incidence est supérieur & un angle limite 6. La focale, la
hauteur du cone et la face de sortie du cone sont définis a partir de cet angle caractéristique par les
relations suivantes :

f = @e-sine-%

- 0
ho= fesh (5.5)
o, = D, -sinf

Les cones de Winston sont fixés aux faces d’entrée des photomultiplicateurs via de la colle optique.
La photocathode étant légérement courbée, les cones ont été tronqués de maniére & réduire les pertes



94 CHAPITRE 5. LE DETECTEUR CELESTE

Fic. 5.7: Loptique secondaire est composée de trois groupes de miroirs de focales différentes disposés sur 3
étages. Le premier étage composé d’un unique miroir de rayon 3.6 m et de focale 1.8 m regarde les héliostats
situés au fond du champ. Le second étage, constitué de deux miroirs plus petits de 2.2 m et de focale 1.1 m est
face aux héliostats du milieu du champ. Au dernier étage, 8 miroirs de 1.8 m et de focales 65 cm sont destinés
auz héliostats situés au pied de la tour. (Figure extraite de [11])
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F1G. 5.8: Géométrie et acceptance d’un cone de Winston en fonction de U'angle d’incidence des photons. (Figures
extraites de [11])

aux interfaces, ceci déplacant virtuellement la face de sortie du céne a l'intérieur du photomultiplicateur.
La géométrie et I’acceptance des cones en fonction de 'angle d’incidence sont donnés en figure 5.8.

5.3.2.5 Les photomultiplicateurs

Le choix du type de photomultiplicateur a été effectué suivant des critéres de sélection caractéris-
tiques de la détection des gerbes gamma de basse énergie. Pour réaliser cet objectif, il est primordial
que les PMs choisis puissent étre sensibles au p.e. unique?. D’un point de vue temporel, ceux-ci doivent
étre rapide et entrainer une faible dispersion temporelle du signal de maniére & pouvoir reconstruire
correctement le front d’onde Cerenkov & partir des temps d’arrivée des photons au sol (et déterminer
ainsi le maximum de la gerbe). Compte tenu du fait que le verre des héliostats coupe la lumiére en
dessous de 350 nm (UV) et que ’émission Cerenkov s'effectue principalement dans le bleu, la fenétre
d’entrée des PMs a été choisie en borosilicate. A partir de I’ensemble des ces exigences, le choix de CE-
LESTE s’est orienté vers des PMs Philips XP 2282B dont les caractéristiques du constructeur figurent

2Cette particularité permet également la calibration absolue du gain des PMs et de la chaine d’amplification.
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Diameétre 51 mm
Domaine de sensibilité 300 nm < A < 650 nm
Nombre de dynodes 8

Efficacité quantique a 400 nm 28%
Temps de monté du signal a 2500 V 1.5 ns
Largeur a mi-hauteura 2500 V 2.4 ns
Temps de transit a4 2500 V 19 ns

Anisochronisme a 2500 V < 0.7 ns

Gain a 2500 V ~2-10°

Gain a 1300 V ~ 10*

TaB. 5.3: Caractéristiques du constructeur des PMs Philips 2282B choisis pour l'optique de CELESTE.

dans le tableau 5.3.

Le choix des hautes tensions a été déterminé & partir des considérations du bruit de fond de ciel
et des limites de fonctionnement des PMs. Le courant d’anode maximum supporté par les PMs est de
200 pA. Afin de leurs assurer un bon vieillissement, les hautes tensions appliquées ont été choisies de
maniére & fonctionner bien en dessous de cette limite, aux alentours des 10 pA. Le bruit de fond de
ciel variant autour du p.e./ns, on voit que le gain de fonctionnement choisi pour CELESTE se situe
en dessous de 10 pA/ (1.6 - 10719C x 10%s) = 10°.

5.3.3 Calibration de la chaine opto-électronique
5.3.3.1 Calibration des photomultiplicateurs

La calibration des photomultiplicateurs est une étape importante pour déterminer le seuil de fonc-
tionnement de CELESTE. En effet, ’énergie du gamma primaire est proportionnelle a la lumiére
Cerenkov émise et donc liée au nombre de photoélectrons (p.e.) arrachés a la photocathode puis aux
différentes dynodes des PMs. L’unique information paramétrable étant les hautes tensions, il est donc
essentiel de connaitre la réponse de chaque PM en fonction de la haute tension appliquée. Exprimé
différemment, il s’agit d’établir la relation reliant les hautes tensions au nombre de p.e.. La technique
dite «calibration & un p.e.» est résumée succinctement ici. Pour plus de détails sur la technique, le
lecteur est invité a consulter les sections correspondantes dans les références [27, 66, 92, 6].

La technique consiste & illuminer les PMs avec une faible lumiére de fond (environ 1 p.e. par ps) et a
mesurer pour chaque PM le spectre en énergie du p.e. pour un jeu donné de hautes tensions. Pour ceci,
on compte a ’aide d’une échelle le nombre de coups obtenus pour différents seuils de fonctionnement
d’un discriminateur. Le pic & un p.e. s’obtient alors par différenciation de ce nombre de coups enregistrés
en fonction du seuil. Un exemple de spectre différentiel obtenu suite a des mesures réalisées sur une
voie est donné en figure 5.9. Il a été décidé de fonctionner avec un gain de 10 mV /pe. Le pic & un
p-e. étant noyé dans le bruit pour les basses valeurs de hautes tensions, on ajuste les différents points
obtenus par une loi de puissance (cf. figure 5.10) :

(5.6)

f(V) =10 mV x (V — 520),,1

po — 520
ou 520 correspond a la haute tension appliquée & la premiére dynode. On est alors en mesure de

déterminer pour ’ensemble des voies les valeurs de hautes tensions souhaitées pour fonctionner avec
un gain uniforme choisi & 10 mV/p.e..

5.3.3.2 Calibration relative de la chaine opto-électronique

La calibration des photomultiplicateurs par la méthode du pic & un p.e. exposée précédemment
concerne uniquement la chaine opto-électronique allant de la photocathode & 'acquisition comprenant
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Fic. 5.9: Calibration a un p.e. : spectre d’un photoélectron obtenu pour une voie avec différentes valeurs de
haute tension. (Figure extraite de [6])
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les PMs, le préamplificateur et les cables acheminant le signal a la cabane d’aquisition. Cette calibration
ne tient pas compte des disparités entre les voies liées aux différences d’efficacité de 'optique primaire
et secondaire. Afin de quantifier ceci, une calibration a été établie & partir de ’analyse des données
FADC enregistrées lors de prises de données sur le Crabe au transit [57]. Un nouveau jeu de hautes
tensions a ainsi été établi en mars 2000 dans le but d’équilibrer les gains voie a voie. La figure 5.11
illustre la correction des gains obtenue. Il faut toutefois insister sur le fait que cette calibration a été
effectuée aux alentours du transit du Crabe. Au fur et & mesure que l'on s’écarte du transit, on s’attend
donc a observer une dispersion de ces gains.

5.4 La chaine électronique

La chaine électronique est composée principalement de deux parties :

— le module de déclenchement, dit aussi «trigger», consiste a mettre en temps et sommer les signaux

analogiques puis comparer cette somme au seuil de déclenchement.

— la partie acquisition chargée de la lecture et de ’enregistrement des données sur disque.
L’objectif principal de cette électronique est d’augmenter au maximum le rapport signal sur bruit de
maniére & descendre le seuil en énergie aux alentour de 30 GeV. Ceci sous-entend une électronique
rapide permettant de réduire les temps de transit des signaux et le temps mort de l'aquisition, ainsi
qu'un dispositif de déclenchement judicieux permettant une réjection hadronique avant la sauvegarde
sur disque.

Comme évoqué déja en 5.3.1.3, 13 héliostats ont été ajoutés fin 2001 et la stratégie de pointé a
été rectifiée de maniére a tirer profit au mieux de ces nouvelles voies. CELESTE fonctionne désormais
en mode «VETO» et le module de déclenchement est donc sensiblement différent : 41 héliostats dans
le trigger et 12 héliostats périphériques utilisés en véto. Les données étudiées dans ce document sont
antérieures & cette reconfiguration du détecteur; c’est pourquoi la chaine électronique sera détaillée
uniquement dans son ancienne configuration a quarante héliostats.
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F1a. 5.11: Gains opto-électroniques relatifs avant (a gauche) et aprés (a droite) correction de Uefficacité. (Figure
extraite de [57])

5.4.1 Le module de déclenchement
5.4.1.1 Principe et configuration

Comme on ’a vu précédemment, la lumiére Cerenkov est recueillie au niveau de chacun des quarante
héliostats puis convertie par les PMs en signaux électriques. Ces signaux sont par la suite amplifiés
par le préamplificateur et acheminés jusqu’a ’acquisition via une vingtaine de meétres de cables. Pour
un 7 de 30 GeV, le nombre moyen de p.e. par héliostat est seulement de 3 (sur une durée de quelques
ns), ceci a comparer un bruit de fond de ciel de ~1 p.e./ns/heliostat en direction du Crabe et de
~0.7/ns/héliostat au zénith. Afin de maximiser le rapport signal sur bruit, on est donc amener a
sommer analogiquement les différentes voies entre elles. Cette sommation est loin d’étre triviale et ceci
pricipalement pour deux raisons :

1. Les héliostats étant situés a des distances différentes de la tour, les chemin optiques différent
d’une voie a 'autre et il est par conséquent nécessaire de remettre en temps les différentes voies
entre elles.

2. Une simple sommation des signaux des 40 voies rendrait le détecteur sensible aux muons. En
effet, ceux-ci pénétrent plus profondément dans ’atmosphére et émettent de la lumiére Cerenkov
proche des héliostats.

Toutefois, les gerbes muoniques sont beaucoup moins étendues que les gerbes gamma et ne peuvent
illuminer qu’un nombre restreint d’héliostats. De plus, le flux de muons est tel que la probabilité que
plusieurs muons illuminent le champ d’héliostat dans une méme fenétre de quelques ns (durée typique
d’un flash Cerenkov) demeure trés faible. Ainsi, il a été décidé de réaliser la sommation analogique des
voies en 5 sous-groupes de 8 héliostats. Les signaux issus de chaque sous-groupe sont mis en temps puis
sommeés analogiquement ; la somme est ensuite comparée & un seuil de déclenchement par groupe. Afin
de s’affranchir d’éventuels déclenchements dus a des muons, on exige alors un minimum de N groupes
touchés sur les 5. La disposition dans le champ de ces 5 sous-groupes a été choisie la plus compacte
possible de fagon & minimiser le plus possibles les valeurs des retards a introduire et & permettre une
bonne couverture du ciel a partir des jeux de retards disponibles (cf. figure 5.12).
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F1G. 5.12: Répartition des héliostats dans les cing sous-groupes de déclenchement (en haut) et couverture du ciel
assurée par CELESTE a partir des lignes a retard disponibles pour ces sous-groupes.
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Fia. 5.13: Schéma de l'un des cing modules de déclenchement de CELESTE.

5.4.1.2 Mise en temps et sommation analogique des signaux

Dans un premier temps, des lignes a retards fixes extérieures permettent de synchroniser I’ensemble
des héliostats entre eux. Les longueurs des cables composant ces lignes & retards ont été déterminées
a partir de la prise en compte de deux types de délais :

1. les délais correspondant aux écarts relatifs entre héliostats des temps d’arrivée au sol pour une
source située au zénith,

2. les différences de chemin optique entre les héliostats et 'optique secondaire.

En ce qui concerne les retards plus fins au sein des modules de déclenchement, leur role est de rectifier
les délais entre les temps d’arrivée des photons Cerenkov au niveau des héliostats introduits par le
déplacement de la source dans le ciel. En effet, la source se déplace & raison de 4 ° par minute. Pour
deux héliostats situés de part et d’autre du champ (distants d’environ 200 m), un tel déplacement
de la source correspond au maximum & l'introduction d’un délai relatif entre les deux voies d’environ
1.5 ns par minute. Tenant compte de cet ordre de grandeur, les retards sont corrigés toutes les 30
secondes avec une dynamique allant de 0 & 127 ns par pas de 1 ns. Cette phase de mise en temps
s’effectue parallélement & la sommation des signaux analogiques et indépendamment pour chacun des
cing groupes de huit héliostats. Elle est réalisée en trois étapes par des modules de déclenchement
fabriqués au CENBG. Comme on peut le voir sur la figure 5.13, un groupe comprend neuf entrées
regroupées en trois sous-groupe de trois. Les voies de ces sous-groupes sont synchronisées puis sommeées
analogiquement. A leur tour, les trois sommes (SG1, SG2 et SG3 sur le schéma) sont synchronisées
entre elles puis sommeées, conduisant & une somme analogique (SG sur le schéma) qui est alors comparée
a un seuil programmable dans un discriminateur. La sortie logique de ce discriminateur est alors dirigée
dans deux directions, I'une allant vers des échelles de comptage, et 'autre vers des modules logiques.

D’un point de vue matériel, les retards sont réalisés pour chaque module grace & 12 cartes composées
de cables RG5H8 de 1, 2, 4, 8, 16, 32 et 64 ns. L’atténuation due aux retards variant avec le nombre de
cables utilisés, des atténuateurs ont été fixés en paralléle aux cables de maniére a conserver & peu preés
la méme atténuation lorsquun cable est supprimé. Les relais électroniques assurant les changements
de retards ainsi que les seuils des discriminateurs sont commandés via un port RS 232.

5.4.1.3 Les retards logiques et le voteur majoritaire

Les cinq signaux logiques issus des discriminateurs de chacun des 5 modules de déclenchement sont
ensuite synchronisés via un module de délais programmables CAEN V486 [64|. Leur coincidence dans
une fenétre de 10 ns est ensuite détectée dans le voteur majoritaire CAEN V495.
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5.4.1.4 La digitisation

Rappelons que CELESTE utilise la technique d’échantillonnage du front d’onde Cerenkov. Pour
assurer une bonne reconstruction de ce front d’onde, il est indispensable que les informations soient
enregistrées avec une trés bonne précision temporelle. Pour ceci, nous disposons d’un systéme de
digitisation & 1 GHz composé de cartes FADC-ETEP 301C spécialement développées pour CELESTE
par Uentreprise ETEP basée a Toulon [34]. Chaque carte posséde 2 canaux dont ’échantillonnage
est cadencée par une horloge & 940MHz grace & l'utilisation d’un circuit développé spécialement pour
CELESTE par le CENBG. Les codeurs 8-bits sont unipolaires (de 0 & -2 V). La composante continue est
coupée par couplage capacitif et un offset de -0.25 V est ajouté de maniére & permettre I'enregistrement
des fluctuations (piedestal).

Le principe de fonctionnement est le suivant. Les signaux provenant des PMs sont dirigés sur
deux voies. Une voie entre dans les modules de déclenchement pour étre mis en temps, sommeée, et
éventuellement déclencher 'acquisition. L’autre voie est dirigée vers les FADC pour que le signal y
soit numérisé et enregistré. L’enregistrement s’effectue sur une mémoire circulaire de 2 ko. Les données
peuvent donc subsister dans la mémoire pendant environ 2 ps (2 ko = 2048 échantillons de 8 bits codés
a une cadence d’environ 1 échantillon toute les ns) avant d’étre écrasées. Lorsqu’une coincidence a la
majorité souhaitée est détectée, 'acquisition est arrétée et ’adresse du dernier octet est enregistrée
dans un registre permettant ainsi de calculer I’adresse de la zone mémoire ot le signal correspondant a
été codé au préalable. Cette position est en fait déterminée a partir des retards implémentés pour une
gerbe incidente dans ’axe de la source dont le paramétre d’impact serait au centre du champ (pivot).
La fenétre temporelle ainsi enregistrée sur disque est de 100 échantillons (soit environ 100 ns) centrés
sur cette position. Cette fenétre est un compromis entre le temps de lecture et l'information collectée,
a savoir la position et 'amplitude du pic Cerenkov et le piedestal. Cette phase de lecture des données
FADC implique un temps mort qui varie entre 100 et 800 ns selon I’héliostat considéré et le pointé
réalisé. Pour I’ensemble des 45 voies (40 voies pour les héliostats et 5 voies codant les sorties SG des
5 modules de déclenchement), ce temps de lecture est de 'ordre de 7 ms pendant lesquelles aucune
nouvelle coincidence ne peut étre sauvée.

En réalité, ce temps mort n’est pas causé uniquement par la phase de relecture des fenétres de 100
ns. Il est en partie di a la relecture d’une autre fenétre de 28 échantillons supplémentaires dont le but
est d’améliorer la résolution en temps a moins de 1 ns. La raison d’une telle résolution est intrinséque
aux fronts d’onde Cerenkov observés dans la gamme d’énergie de CELESTE et a la répartition des
héliostats. D’une part, le front d’onde Cerenkov arrivant sur le champ d’héliostat est tel que les temps
d’arrivée sont dispersés dans une fenétre de 7 ns. D’autre part, la durée intrinséque du front d’onde
Cerenkov est de 5 ns. Afin de pouvoir reconstruire correctement ce front d’onde, les pics Cerenkov
doivent donc étre localisés avec une précision inférieure a la ns. Toutefois, le déclenchement suite & une
coincidence s’effectue de maniére asynchrone avec 'horloge cadencant ’échantillonnage des FADC.
Il subsiste donc une incertitude de +1.06 ns (pour un échantillonnage a 940 MHz) entre le STOP
réel de 'acquisition et le STOP effectivement codés dans les FADC. Pour lever cette incertitude, un
signal test est généré par une injection de charge a chaque déclenchement puis est envoyé avec un
délai sur les FADC ou il est a son tour codé (pics fiduciaires). Ce signal lu au travers de la plage de
28 échantillons évoquée précédemment constitue une référence temporelle pour chaque événement et
permet de resynchroniser les voies entre elles. L’amélioration de la résolution par cette méthode est
illustrée dans la figure 5.14.

5.4.2 L’acquisition

L’acquisition de CELESTE est organisée autour d’une station HP maitresse communiquant avec
les différents clients par protocoles TCP-IP comme indiqué sur la figure 5.15. A partir d’une interface
LabView, les différents processus des différentes plateformes sont initialisés et démarrés depuis la
machine HP.

L’acquisition s’effectue pour une grande partie par accés réguliers et périodiques avec les différents
clients. Seule la partie FADC et GPS est accédée et enregistrée sur disque ponctuellement lorsqu’un
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F1G. 5.14: Résolution en temps des pics Cerenkov dans les FADC. A gauche, pics de 2 voies FADC avant la
correction via les pics fiduciaires. A droite, aprés synchronisation des voies.

événement déclenche le détecteur. Les principales informations circulant sont donc :

Le controle et I'envoi des ordres de pointé des héliostats : un PC pilote les héliostats (2 désormais :
1 PC pour les 40 héliostats et 1 second PC pour les 13 héliostats radio supplémentaires) et donne
toutes les 10 secondes ’état de leur suivi.

Le réglage des retards s’effectue au niveau d’un chassis VME sur lequel se trouve un processeur
Motorola MVME162/172 68xxx (sous LynxOS v3.1). Ce dernier pilote les modules de déclen-
chement via un port RS232. Il envoie ainsi les consignes de seuil de chaque groupe au début de
chaque prise de données et I’ensemble des retards programmable toutes les 30 secondes.

Les hautes tensions : un chassis LeCroy produit et applique les hautes tensions désirées.

Des échelles de comptage permettent de calculer les taux de comptage a différentes étapes du
déclenchement. Cinqg échelles enregistrent les taux de comptage au niveau de chacun des groupes,
et une derniére enregistre le taux de coincidences supérieures & la majorité & la sortie du voteur
majoritaire. Le taux de comptage au niveau de ’enregistrement des FADC est également me-
suré. Ainsi, en effectuant le rapport entre ces différents taux de comptage on peut déterminer
successivement le temps mort lié au réglage des retards ainsi que le temps mort lié & la lecture
des FADC. Les valeurs enregistrées sur disque sont des moyennes réalisées sur 5 secondes.

Les courants d’anode des PMs sont également moyennés et enregistrés sur disque toutes les 15
secondes.

Une station météo effectue également différentes moyennes sur la pression, la température, le
taux relatif d’humidité et calcule la température de rosée correspondante. Un anémomeétre situé
en haut de la tour permet également de contréler la vitesse du vent afin de s’assurer que celle-ci
n’excéde pas les 30 km/h. Au-dela de cette limite, il est recommandé de fermer le porte de la
tour et de remettre les héliostats en position de survie (a ’horizontal).

Un fréquencemeétre permet de monitorer la fréquence d’horloge des FADC.

Les quarante FADC sont répartis dans deux chassis VME pilotés chacun par un processeur
Motorola MVME162/172 68xxx tournant sous une plateforme LynxOS v3.1.

Le tout est bien entendu monitoré soit par un PC approprié, soit au moyen d’un systéme de
visualisation en ligne de I'acquisition.

5.5

5.5.1

Taux de comptage et seuil de fonctionnement

Taux de comptage en fonction de seuil

La figure 5.16 illustre I’évolution du taux de comptage avec le seuil de déclenchement. On peut
distinguer deux régimes de fonctionnement séparés par une cassure aux alentours de 4 -, /héliostat.
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En dessous de cette cassure, le détecteur déclenche sur des coincidences fortuites liées au bruit de fond
de ciel dominant. La pente moins forte en dessous de 2 v, /héliostat est due principalement au temps
mort du module V486 qui limite les taux de comptage. Au dessus de la cassure, le bruit de fond de
ciel devient trop faible pour dépasser le seuil et on voit ainsi apparaitre le régime en loi de puissance
d’indice -1.3 da au Cerenkov émis par les gerbes hadroniques. Dans le cas des gerbes hadroniques, le
nombre de photons Cerenkov émis n’est pas proportionnel & I’énergie du primaire; c’est pourquoi la
pente est de -1.3 et non égale a l'indice -2.7 du flux des rayons cosmiques.

5.5.2 Seuil de déclenchement

Le seuil de déclenchement de CELESTE est déterminé a partir de la cassure observée entre les deux
régimes évoqués précédemment. En pratique, le bruit de fond de ciel variant avec le temps et en fonction
de la région du ciel pointée (Voie Lactée, lumiére artificielle, etc), on effectue au début de chaque nuit
et & chaque changement de pointé une procédure de mesure de taux de comptage en fonction de seuil.
Ainsi, on reproduit la courbe de la figure 5.16 et on cherche le seuil adéquat permettant de se placer le
plus bas possible en seuil, tout en étant suffisamment éloigné du régime de bruit de fond de ciel. Cette
procédure est essentielle pour un fonctionnement optimal du détecteur.

5.5.3 Influence de la majorité

Une majorité 4/5 va tout naturellement faire chuter la probabilité de coincidences fortuites et donc
entrainer une meilleure réjection du bruit de fond. Du coup, on peut descendre le seuil de déclenchement.
Une telle méthode semble a priori trés séduisante dans I'optique de favoriser la détection d’un signal
pulsé & basse énergie. Toutefois, il ne faut pas perdre de vue le principe du déclenchement du détecteur.
Lorsque I'on diminue le seuil de déclenchement, les taux de comptage individuels des groupes vont
fatalement augmenter et provoquer un temps mort du module V486 plus conséquent et une baisse
d’efficacité du détecteur au seuil. De plus, exiger quatre groupes sur cing supérieurs au seuil favorise
obligatoirement les gerbes étendues, c’est & dire initiées par un primaire de haute énergie, au détriment
des v de basse énergie . Cette remarque sera confirmée par ’étude de 'acceptance du détecteur au
seuil en énergie dans le chapitre 7.

5.5.4 Influence des conditions atmosphériques

L’atmosphére étant le calorimétre du détecteur, nous sommes trés sensibles aux conditions mé-
téorologiques. Si les perturbations des taux de comptage dues a la présence d’humidité dans 'air ou
de nuages en altitude ne font aucun doute, elles sont difficilement quantifiables. On peut cependant
expliquer la maniére dont les conditions atmosphériques influencent les taux de comptage. La figure
5.17 illustre les perturbations de la courbe de taux de comptage en fonction du seuil lors du passage
de petits nuages. La corrélation entre une augmentation des courants et une baisse du taux de comp-
tage au sein meéme d’une prise de données confirme ce comportement. Ce sont d’ailleurs des critéres
utilisés pour la présélection des données (cf. section 13.1.2 page 191). Toutefois, la corrélation entre les
données météo et les taux de comptage nuit a nuit n’est toujours pas clarifiée. Les études LIDAR et
photométriques en cours & THEMIS sont essentielles et devraient permettre de mieux comprendre ces
effets atmosphériques.
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Fic. 5.16: Evolution du tauz de comptage avec le sewil. Au-dessus d’un sewil de 4 p.e. par héliostat, on quitte
le régime de bruit de fond de ciel pour atteindre le régime Cerenkouv (voir figure 5.17 pour plus d’informations
dur ces régimes de fonctionnement). L’encadré en haut & droite de la figure correspond auz tauz de comptage
individuels des cing groupes de déclenchement. On voit qu’au seuil de fonctionnement, 4 . /héliostat, les tauz
de comptage individuels difféerent de deux ordres de grandeur, allant du KHz pour le plus faible ¢ 100 KHz pour
le plus important.
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Log (Taux de comptage (Hz))

Régime bruit de
fond de ciel
(fortuits)

Régime Cerenkov
(hadrons)
—

-

Log(S,) Log(S,) Log(Seuil (mV/héliostat))

Fic. 5.17: Influence de passages nuageuz sur la courbe de taux de comptage en fonction de sewil. Pour un point
de fonctionnement a un seuil €loigné de la cassure, le passge de nuage entraine une baisse des taux de comptage.
En revanche, pour un fonctionnement proche de la cassure, on passe dans un régime de fond de ciel et les taux
de comptage peuvent augmenter considérablement.
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Chapitre 6

Calibration de l'optique : alignement fin
des héliostats

6.1 Objectif et technique

6.1.1 Objectif

Comme on a pu le voir dans la description du détecteur, les héliostats jouent un role essentiel dans
CELESTE puisque ce sont eux qui pointent les sources convoitées. L’alignement de ces miroirs est
donc un point essentiel de la calibration du détecteur. A I'époque de 'exploitation du site de THEMIS
par E.D.F., une origine des coordonnées horizontales (azimut-élévation) avait été établie de maniére
a pointer correctement les héliostats sur le Soleil. Toutefois, si cette précision s’avérait suffisante pour
pointer l'astre du jour, la conversion de la centrale en télescope pour ’astronomie gamma nécessitait
une amélioration de l'alignement des miroirs. Ainsi, un premier jeu de corrections en site (autre terme
qualifiant I’élévation) et en azimut (A,, A,) ont été établis au tout début de CELESTE : ce sont les
corrections de base. Cette premiére phase d’alignement a été réalisée en pointant la Lune. Les héliostats
ont été dépointés de facon & ce qu’un observateur situé au niveau des photomultiplicateurs observe
un maximum de lumiére. Une seconde phase a ensuite été conduite dans le but de déterminer des
corrections fines (0, dy) permettant d’améliorer encore 'alignement et d’étudier I’évolution de celui-ci
en fonction de la direction du pointé.

6.2 Technique d’alignement fin des héliostats

6.2.1 Alignement a partir des étoiles

CELESTE n’est plus ni moins qu’un télescope composé de deux miroirs : un miroir primaire
constitué d’un ensemble de N héliostats, et un miroir secondaire composé de plusieurs miroirs sphériques
situés en haut de la tour. Tout comme un télescope «classique», 'alignement des miroirs s’effectue
en pointant des objets ponctuels situés a l'infini. I suffit ensuite de repérer la position du miroir
permettant de centrer au mieux l'objet visé dans le champ de vue. Cette position optimale peut
étre définie grossiérement & l'oeil (premiére phase d’alignement réalisée en pointant la Lune) et plus
précisément en effectuant pour chaque position des miroirs un relevé d’intensité. C’est en considérant
tous ces parameétres que le choix de la technique s’est orienté tout naturellement vers I’établissement
de profils d’intensité d’étoiles.

6.2.2 Principe et pointé
6.2.2.1 Principe

Comme on vient de le voir, le principe est simple. Il suffit de pointer une étoile puis de désaligner
progressivement le pointé, et ceci tout en effectuant a chaque position une mesure en intensité. A priori
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F1a. 6.1: Principe de l’alignement sur des étoiles : chaque point correspond a une position en azimut (abscisse) et
en site (ordonnée) de Uhéliostat. Les mesures d’intensités sont effectuées dans l’ordre des numéros, en colimagon
en partant du centre.

On peut remarquer que le centre de la fenétre a pour coordonnées 30 pas codeurs en azimut et 60 pas codeurs en
site. Il s’agit en fait des coordonnées de base (A,,A,) évoquées en 6.1.1 et écrites dans la base de données de
CELESTE. En supposant que le point correspondant & l’alignement parfait est pour coordonnées (A, Ay) dans
cette fenétre, les corrections fines G ajouter aux corrections de base seront alors (05,0y) = (As — Az, Ay — Ay).

(on verra par la suite que la réalité n’est pas aussi simple) la position correspondant a l'alignement
optimal devrait se situer proche du maximum d’intensité, la précision dépendant du pas séparant deux
positions successives. Comme on peut le voir dans la figure 6.1, les mesures d’intensité sont effectuées
selon un colimagon en partant du centre. Cette géométrie permet de réduire au maximum le temps de
pointé séparant deux positions successives, mais permet également d’obtenir I’essentiel de 'information
en cas d’arrét de la procédure avant la fin.

6.2.2.2 Remarque sur le pointé

Contrairement a ce que 'on pourrait penser, le décalage d’un angle 66 de I’héliostat, en site ou en
azimut, ne correspond pas & un décalage du méme angle autour de la source. Au premier ordre, on a
déja un facteur 2 entre ces deux quantités. En effet, les héliostats focalisant sur I'optique secondaire en
haut de la tour, & une rotation de 66 de I’héliostat correspond en fait un décalage de 06/2 en incidence
et 00/2 en réflection, et donc finalement un déplacement de 06/2 autour de la source pointée. Au
second ordre, c’est un peu plus compliqué. En effet, le centre de rotation n’est pas au centre du miroir
et la base de la «fléche» correspondant & la bissectrice entre la direction d’incidence et la direction
de réflection n’est pas fixe. Une relation analytique - entrée dans l'ordinateur pilotant les héliostats -
prend en compte ce détail et permet de calculer la rotation en pas codeurs & effectuer pour passer d’'un
point du ciel & un autre.
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‘ Unités | Pas codeurs | Degrés | Milliradians |
1 tour complet 45550 360 20007
Champ de vue 72.5 0.573 10

TAB. 6.1: Relations entre les différentes unités angulaires.

6.2.3 Paramétres de la technique

Plusieurs parameétres sont a prendre en considération pour une procédure d’alignement efficace. En
effet, 'alignement bien qu’essentiel ne doit pas prendre trop de temps sur les temps d’observations des
différentes sources. Il faut donc faire un compromis entre réduire au maximum la durée de la prise
totale de données et la précision de I'alignement souhaitée. Ceci se résume a faire un choix des valeurs
des trois parameétres suivants :

1. Temporisation : il s’agit du temps séparant deux ordres de pointé des héliostats. La valeur de
ce parameétre dépend de celles des deux autres et se situe autour de 20 secondes.

2. Pas : selon la précision désirée, on peut augmenter ou réduire la taille du pas en site comme
en azimut. Il faut cependant se rappeler que le temps effectif de pointé des héliostats entre
deux positions dépend de la valeur du pas et doit rester inférieure a la temporisation. De plus,
la mécanique vieillit différemment et est plus ou moins sujette aux conditions météorologiques
(froid, humidité) selon I’héliostat considéré. Il est donc nécessaire de choisir un pas adapté a tous
ces facteurs. L'unité est le pas codeur dont la valeur est explicitée dans le tableau 6.1.

3. Tazlle de la fenétre : une fois la temporisation et la taille du pas fixé, il faut désormais choisir
le nombre de pas en azimut (N;) et en site (Ny). Comme on le verra par la suite, ces deux
nombres doivent étre suffisamment grands de maniére & bien construire le profil d’intensité de
I’étoile. Toutefois, ces valeurs doivent étre choisies judicieusement car la durée totale de la prise
de données est proportionnelle au produit N; x N,.

Les blocs de données contenant les positions des héliostats et les mesures d’intensité sont envoyés
paralléelement de maniére asynchrone. Les choix du pas et de la temporisation sont donc & considérer
dépendemment 'un de 'autre.

6.3 Les problémes liés a 'optique

Plusieurs effets dus a la géométrie de 'optique sont les causes d’effets néfastes dans la technique
d’alignement via la construction de profils d’intensité d’étoiles. Ce paragraphe a pour but d’exposer
rapidement ces différents effets.

6.3.1 Surface effective de collection

Suivant la direction pointée, ’angle d’incidence € du front d’onde lumineux (plan dans le cas d’une
source ponctuelle située a l'infini) varie et la surface effective de collection est alors égale a la surface
réelle du miroir (54 m? approximativement pour un héliostat) multipliée par un facteur cos 6. De plus,
pour une méme source pointée, les héliostats focalisant tous la lumiére en un méme point fixe (optique
secondaire en haut de la tour), chaque héliostat posséde une surface de collection différente de son
voisin.

6.3.2 Aberrations de ’optique

Comme l'indique la figure 6.2, la taille de I'image construite sur 'optique secondaire varie selon la
direction pointée dans le ciel. En effet, seuls les héliostats sont mobiles, I'optique secondaire demeurant
quant-a-elle fixe en haut de la tour. Les héliostats étant des miroirs sphériques, le point focal se
déplace suivant la direction pointée sur une surface sphérique de rayon le rayon de courbure du miroir,
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A = [F-Fcos(0)].a

= D ¥  a=DIF —» A=[1-cos().0

(D = 8 m)

Fia. 6.2: Aberration de Uoptique : a partir d’un certain angle d’incidence 6 sur [’héliostat, l'image A formée
devient supérieure aux dimensions de l’optique secondaire correspondante, entrainant une perte d’efficacité.
(Figure extraite de [11])

surface qui se trouve plus ou moins éloignée de 'optique secondaire. Ainsi, dans le cas d’une source
lumineuse étendue (gerbe électromagnétique par exemple) cette image devient & partir d'un certain
angle d’incidence supérieure & la taille de 'optique secondaire entrainant une perte d’efficacité. Dans
le cas des étoiles, ces objets étant des sources ponctuelles situées & l'infini, la taille des images n’est
jamais supérieure a celle de 'optique secondaire. Cependant, comme nous allons le voir juste apres,
cette variation de la taille des images des étoiles sur l'optique secondaire a toute son importance.

6.3.3 Ombres des caméras

Par abus de langage, on qualifie par le terme «caméray» un groupe de photomultiplicateurs situé en
haut de la tour. Comme nous venons de le voir, les images des étoiles au niveau de 'optique secondaire
peuvent étre non ponctuelles. Ainsi, si les caméras se trouvent sur la trajectoire de la lumiére entre
I’héliostat et I'optique secondaire, le profil d’intensité mesuré peut étre plus ou moins déformé par des
effets d’ombre. La figure 6.3 illustre ce phénomeéne pour un héliostat lors d’une prise de données sur
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Scan etoile 10675 sur Vindemiatrix Scan etoile 10675 sur Vindemiatrix
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Fic. 6.3: Ombre des caméras : le profil d’intensité présente un creux correspondant a une perte d’efficacité due a
l’ombre de la caméra située en amont sur la trajectoire de la lumiére entre ’héliostat et loptique secondaire. Ce
profil correspond a Uhéliostat HO3 (24) lors d’une prise de données sur l’étoile Vindemiatriz. La perte d’intensité
est environ égale a 20% du mazimum mesuré.

P’étoile Vindemiatrix.

6.3.4 Conséquences

A priori, on aurait tendance a prendre comme critére d’alignement le maximum du profil d’intensité.
Suite aux différents problémes liés & la géométrie de Uoptique exposés précédemment, on voit tres vite
les limites de ce critére. C’est pourquoi, plutot que le maximum, on préférera le barycentre du profil
d’intensité construit sur I’ensemble des mesures excédant une fraction f a déterminer du maximum.
Comme on le verra par la suite la simulation conforte ce choix.

6.4 Préanalyse

6.4.1 Profils et temporisation

Comme cela a déja été dit plus haut, le choix de la temporisation dépend du temps de pointé entre
deux positions successives, lui méme dépendant de la taille du pas et de la mécanique de I’héliostat
considéré que l'on ne peut malheureusement pas controler. Suite & diverses prises de données avec
des temporisations différentes, on a pu constater quelques défauts dans les profils d’intensité. En
effet, comme on peut le voir dans figure 6.4, une temporisation trop courte entraine un double relevé
d’intensité pour certaines positions au détriment des positions suivantes. Le profil est alors détérioré
et ne peut étre analysé sans un traitement préalable. Pour ceci, on normalise ’ensemble des cases de
la fenétre d’analyse a une seule mesure d’intensité puis on affecte aux cases vierges la moyenne des
intensités des cases non nulles voisines (les huit premiers voisins uniquement). Les résultats sur une
prise de données sont illustrés dans la figure 6.4.

Plusieurs temporisations ont été testées. Pour 15 secondes, une bonne moitié des héliostats semblent
avoir des difficultés & suivre, alors qu’a partir de 20 secondes le probléme semble résolu pour la quasi-
totalité des héliostats. 25 secondes n’améliorant pas les profils des héliostats présentant des anomalies
avec une temporisation de vingt secondes, "'augmentation de la temporisation ne semble pas justifiée,
d’autant plus que ceci augmente la durée d'une prise de données de N, x N, X 5 secondes, N, et IV,
étant respectivement les nombres de pas en azimut et en site.
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Scan etoile 10675 sur Vindemiatrix
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FiG. 6.4: Temporisation : la figure du haut correspond au profil d’intensité obtenu avec U’héliostat F21 lors
d’une prise de données (10675) sur l’étoile Vindemiatriz avec une temporisation de 15 secondes. On constate
que certaines positions en site et azimut sont vierges de toute mesure d’intensité, alors que d’autres ont eu, au
contraire, deux mesures effectuées (la taille des carrés est proportionnelle a Uintensité mesurée). La figure du bas
donne lordre d’arrivée et la position correspondante des héliostats pour chaque bloc d’intensité. Lorsqu’une case
est vierge, la suivante se voit affectée deux mesures de courant. Par exemple, la dixiéme position du colimagon

a la valeur 10+11=21.

) 90
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F1G. 6.5: Rectification des profils d’intensité : afin de pouvoir exploiter les profils d’intensité, on divise le contenu
de chaque case par le nombre de mesures correspondantes (figure de gauche) puis on «lisse» le profil en attribuant
a chaque case vierge la moyenne des cases voisines (figure de droite).

6.4.2 Choix du critére d’alignement

Une fois les profils d’intensité corrigés des irrégularités issues des problémes de temporisation, on
cherche alors a extraire 'information permettant de définir 'alignement correct des héliostats. Plusieurs
techniques ont été testées sans succes et sont juste évoquées ici. Naturellement, la premiére technique
consistait a prendre la position du maximum d’intensité du profil pour déterminer les nouvelles correc-
tions définissant le meilleur alignement. Comme on a pu le voir, les profils sont plus ou moins atténués
par des effets d’ombre des caméras situées en amont et ceci de fagon asymétrique. Il est alors évident
que le maximum d’intensité s’avérent un mauvais choix et il a alors été entrepris d’ajuster les profils
obtenus par une fonction double gaussienne - gaussienne en azimut multipliée par une gaussienne en
site - mais la trop grande asymétrie des profils nuit & une bonne convergence du procédé vers les correc-
tions optimales. Face a ces problémes d’asymétrie, ’analyse s’est alors orientée vers la détermination
d’un barycentre du profil basé sur plusieurs points de la fenétre d’analyse. Toutefois, un barycentre
classique affecte & chaque point un poids égal & l'intensité correspondante et ne permet donc pas de
s’affranchir des asyméries du profil. Plutdét qu’un barycentre, on construit alors un «isobarycentrey,
c’est a dire que l'on affecte & chaque point un poids unitaire. Il reste tout de méme a déterminer quels
points sont & prendre en compte dans le calcul de cet isobarycentre. Aprés plusieurs essais, la méthode
a convergé vers les critéres suivants :

1. Intensité du fond de ciel : sila fenétre d’analyse est suffisamment grande (ceci sous-entend
un choix intelligent des parameétres évoqueés en 6.2.3), les derniéres mesures permettent d’obtenir
I'intensité du fond de ciel & ces fluctuations prés. Afin de calculer cette intensité, on effectue la
moyenne des intensités inférieures & 1.05 fois l'intensité minimale de la fenétre.

2. Isobarycentre : on effectue le barycentre des coordonnées des points dont l'intensité est supé-
rieure & (Ipnin + Imaz) /2 en affectant des poids unitaires a chaque point considéré quelle que soit
son intensité.

La figure 6.6 illustre les résultats obtenus pour un héliostat & lissue d’une prise de données.

6.4.3 Dispersion des corrections et origines

Pour chaque prise de données, les positions en site et en azimut de 'isobarycentre sont calculées et
sauvées avec les corrections de base correspondantes dans un fichier. Comme on peut le voir dans la
figure 6.7, les nouvelles corrections (A + 0, Ay + 0,) établies a partir de cette technique ne sont pas
identiques d’une prise de données & ’autre. Les causes de cette dispersion sont encore indéterminées. On
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F1G. 6.6: Profil obtenu avec l’héliostat E19 sur la prise de données 12181 sur Theta Leo. La croixz correspond a
la position de l’isobarycentre. On voit dans cet exemple que l'héliostat est déja a peu prés aligné. Le décalage de
lisobarycentre par rapport au centre de la figure est de +1.8 pas codeurs en azimut et de -4.7 pas codeurs en
site. L’intensité au centre de la fenétre est de 32.8 pA et le fond de ciel est estimé a 9.8 pA.

peut toutefois émettre plusieurs hypotheses. Tout d’abord, il faut considérer la précision de la méthode
employée qui dépend bien entendu de la taille du pas et des dimensions de la fenétre d’analyse. Comme
on le verra par la suite, la simulation semble indiquer que Ierreur ainsi commise est faible (de I'ordre du
pas codeur). On peut ensuite mettre en cause le vieillissement ou les défauts des structures mécaniques
des héliostats. En effet, il est fort probable que sous leur propre poids les structures métalliques se
soient légérement déformées et qu’il y ait désormais des défauts d’orthogonalité des axes de rotation
en site et en azimut. Ces défauts peuvent avoir des conséquences plus ou moins graves sur I’évolution
du pointé. En effet, si les axes ne sont par orthogonaux, une rotation suivant un seul axe entraine
alors également une rotation selon 'autre axe, ceci se traduisant par un désalignement progressif de
I’héliostat. Il est donc impératif de quantifier les amplitudes en site et en azimut de cette dispersion.
Si celle-ci s’avérait trop importante, il faudrait alors envisager des corrections dynamiques, c¢’est & dire
des corrections différentes selon la zone du ciel pointée.

6.4.4 Correction de la dispersion

Afin de réduire 'amplitude de cette dispersion, on cherche la position moyenne de ’ensemble de
ces isobarycentres (cf. triangles dans la figure 6.7). Ainsi, le nombre de prises de données augmentant,
la méthode devrait converger vers une position moyenne proche de 'alignement idéal. Cette technique
a été testée via la simulation et semble satisfaisante. C’est ce qui est exposé dans la section suivante.

6.5 Simulation

6.5.1 Intéréts de la simulation de la procédure d’alignement

Une simulation de CELESTE a été développée auparavant. Celle-ci comprend entre autre une
simulation de génération de photons par une source ponctuelle ainsi qu’une description compléte de
l'optique de CELESTE. Rappelons que 'ensemble de cette simulation est extrémement importante
pour CELESTE puisque la calibration par des faisceaux tests comme cela se fait en physique des
particules est malheureusement impossible pour les détecteurs Cerenkov en astronomie gamma. Toute
confrontation de la simulation avec les données réelles quelles qu’elles soient est donc trés importante.
De ce point de vue, la simulation de la procédure d’alignement peut étre une source d’informations
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Coordonnees de Eta Her pendant le scan 12469
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FiG. 6.8: Coordonnées de Eta Her dans le ciel durant la prise de données 12469. La fenétre est de 13 pas en
azimut X 9 pas en site, le pas est de 10 pas codeurs et la temporisation de 25 secondes.

pour CELESTE.

Si on se limite aux objectifs de la procédure d’alignement, la simulation est trés importante pour
valider ou non la technique exposée précédemment, et éventuellement donner un ordre de grandeur de
sa précision.

Toutefois, il faut noter que la simulation de CELESTE a été écrite dans le but de simuler la détection
de la lumiere Cerenkov émise par les gerbes électromagnétiques, sources étendues tres différentes des
sources ponctuelles que sont les étoiles. Les écarts observés entre la simulation et I'expérience dans
le cadre de la procédure d’alignement ne sont donc pas nécessairement significatifs pour I'étude des
gerbes.

6.5.2 Principe

Selon la configuration de la prise de données (nombre de pas en site et en azimut, taille du pas,
temporisation), la durée de celle-ci est plus ou moins longue et le trajet de I’étoile dans le ciel est plus
ou moins important. La conséquence immédiate est la variation des conditions optiques entre le début
et la fin de la prise de données. La figure 6.8 donne I’évolution de l’azimut et du site lors d’une prise
de données typique sur 1’étoile Eta Her. Afin de respecter, I’évolution des conditions optiques et de
I’étoile au cours de la prise de données, la simulation se construit & partir des blocs de données réels
correspondants. La procédure d’analyse est alors celle appliquée aux données réelles (cf. 6.2 page 109).

6.5.3 Conformité de la simulation

Comme on peut le voir sur les deux profils du haut de la figure 6.9, la simulation semble étre plus
sensible aux ombres des caméras. On peut avancer deux hypotheéses : soit la simulation d’une source
ponctuelle est incorrecte, soit les réflexions sur Poptique sont trop «idéalisées» et les images au niveau
de 'optique secondaire sont plus petites que dans la réalité. Un parameétre de la simulation concerne la
réflexion des photons sur les héliostats. Celui-ci permet d’introduire un petit angle d’erreur aléatoire
a l'angle de réflexion. Par défaut celui-ci est de 2 mrad. La figure 6.9 donne les profils simulés d’un
héliostat obtenus pour différentes valeurs de ce paramétre. On voit qu’une valeur de 3 mrad semble
plus approprié et reproduit plus comformément les effets d’ombre observés dans la réalité.

Comme cela a déja été dit précédemment, des écarts peuvent apparaitre entre la simulation et la
réalité dans le cas des sources ponctuelles sans pour autant étre conséquents dans le cas de sources
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Fic. 6.9: Test de la simulation : profils de U’héliostat EO1 obtenus a partir de simulations de la prise de données
12175 sur l’étoile Theta Leo avec différentes valeurs du paramétre d’aberration. La figure en haut & gauche
correspond aux données réelles. Les trois suivantes (de haut en bas et de gauche a droite) correspondent o des
données simulées avec des paramétres d’aberrations de 2, 3 et 4 mrad.

étendues telle que les gerbes électromagnétiques. On constate au travers de la figure 6.10 que les effets
d’ombre causés par les caméras disparaissent lorsqu’on reproduit le profil en simulant une source diffuse.

6.5.4 Validité de la technique d’alignement

Parmi les diverses prises de données, quatre présentent des fenétres suffisamment larges pour per-
mettre une extraction correcte de la contribution de I’étoile sur celle du bruit de fond de ciel. Afin de
valider la technique d’alignement, ces quatre prises de données ont été simulées et analysées comme
explicité précédemment. Les résultats de I'analyse des données réelles sont données dans les figures
6.11 et 6.12. Ceux issus de l'analyse des données simulées sont illustrés par les figures 6.13 et 6.14.

Comme on I’a vu, les héliostats sont supposés parfaitement alignés dans la simulation. Par consé-
quent, on s’attend pour la simulation & des corrections fines quasi nulles, a la précision de la méthode
prés. D’aprés les résultats issus de la simulation, la technique semble tout a fait fonctionner avec une
précision inférieure 2 pas codeurs. Toutefois, comme on peut le voir dans la figure 6.14, 9 des 40 hé-
liostats affichent des corrections supérieures a cette précision (8.8 pas codeurs pour le plus important
- C07). Le champ de vue étant de l'ordre de 70 pas codeurs (tableau 6.1), cet écart est négligeable et
on peut donc valider la technique d’alignement fin des héliostats présentée ici.

La dispersion des points observée dans ’analyse des données réelles n’apparait pas dans la simula-
tion. Cette dispersion n’est par conséquent pas liée & la technique utilisée. Comme évoqué précédems-
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F1a. 6.10: Comparaison de la simulation source ponctuelle / source diffuse : de gauche a droite le profil réel, la
simulation avec une source ponctuelle puis avec une source étendue. En haut, les profils 2D et en bas les mémes
profils visualisés en 3D.

ment, il s’agit peut étre d’un défaut d’orthogonalité des axes de rotation en site et en azimut qui n’est
bien entendu pas reproduit dans la simulation. Mais cette dispersion traduit probablement plus une
évolution de la géomeétrie des profils avec la direction du pointé plutot qu'un réel déplacement de celui-
ci dans la fenétre d’analyse causé par un désalignement. Dans ce cas, la moyenne des corrections sur
un ensemble de prise de données devrait permettre de s’affranchir de cette dispersion et de déterminer
correctement ’alignement des héliostats. On notera également qu’une telle dispersion ne peut entrainer
une perte de la source pointée (la source sort du champ de vue) puisque son amplitude demeure bien
inférieure aux dimensions du champ de vue.

6.6 Conclusion

La technique d’alignement proposée ici semble validée par la simulation. L’utilisation de cette tech-
nique pour l’alignement des quarante premiers héliostats puis des treize héliostats supplémentaires
ajoutés fin 2001 a porté ses fruits. Le point fort de cette étude est qu’elle a permis non seulement
d’aligner correctement tous les héliostats mais également de démontrer que ’alignement réalisé conve-
nait pour ’ensemble des pointés. L’établissement d’un jeu de corrections dynamiques évoluant avec le
pointé s’avére donc inutile. Une étude plus récente réalisée par Philippe Bruel sur des données réelles
a permis de confirmer les résultats obtenus ici [7].
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Ecarts entre les corrections des scans et celles du dernier scan (12469)
Liste des runs : 12175,12179,12181,12469

-10-8-6-4-2 0 2 4 6840

D01 :20dc (0.0)

5 0 5 10 15 20w

Stes

ISFNE-N)

A

SN

D04 : 21 dc (0.0) )

i A
1

-1
-108-6-4-20 2 4 6 820

E01:18dc (7.-2

202 4 6 8101244

E03: 20 dc (0.0)

-10-8-6-4-20 2 4 6 810

EQ7 : 20 dc (0.0

-4-20 2 46 8 1012

F03: 20 dc (0.0)

2 4 6 81012141648

F06 : 20 dc (0.0)

" B02: 20 dc (0.0) A02:29dc (8.0 It B08: 20 dc (0.0 C03:17dc (5.0 10 A09 :20dc (0.0 Al13:18dc (3.-1 C07:18dc (10,0 C11:16dc (-6.-3)
68 & ﬁs L1 7.8 E & @

q o A 4 q 7

4 4 2 4 2 q

2 A 2] J A 2 A A P A

d A : b

-7 A -2} -2 E ) -

-4 p -af -4 - -4

-6 o ! -9 - E:

o -8 9 - K - )
B ettt B -

-14-12-10 -8 -6 -4 -2 4w

D15 : 20dc (0.0)

Sk

A

oo hbons oo

Stes

A

o O O ey

Shes

ISEN o)

A

-2
-4
-
-9

s
Lo b on s oo

A

s

A

R e rdaPra R Yeriee e

-1
-10-8-6-4-2 0 2 4 64840

D18 : 20 dc (12.-5

-108-6-4-20 2 4 648w

D21 : 17-dc (-4,-12)

2024 6 810121446

E16 : 20 dc (0.0)

-1
-10-8-6-4-20 2 4 64810

E19:20dc (0.0)

-10-8-6-4-20 2 4 6 810

F14: 20 dc (0.0)

-1
-10-8-6-4-20 2 4 6810

F18: 20 dc (0.0)

-1
-10-8-6-4-20 2 4 6 /810

F21:20dc (0.0)

-1
-10-8-6-4-20 2 4 6 /810

G01:20dc (0.0)

B I ! 2 1 1 1
’ g ‘g N K X i
o o o o o q
A 4 4 4 4 4 A 4 A
a 2 2 E 2 F: 7
3 A 5 A ] A 3 A ]
) El -2 -2} E 2 r P
-4 -4 -4 -4} -4 -4
-1 -2 - -6} K E R R
1 ) -8 -g E: -8 -9 E:
- el El - el El 1
4 6 810121416182092 1056 -4-2 0 2 44« 1086420 2 4 6840 -108-6-420 2 4 6890 2108-6-4-20 2 4 6820 108-6-4-20 2 4 6840 10-8-6-4-20 2 4 6810 21086420 2 4 6810
1 HO03 : 20 dc (0.0) G11:17 dc (33.-4) N G15: 16 dc (-3.5) 1 HO08 : 20 dc (0.0) 1 H13: 20 dc (0.0) 1 111 : 20 dc (0.0) 1 113 : 20 dc (0.0) 115: 17 dc (18.1)
s 4 B
B 52 iz mS 35 mS .78 gl
o 3 i o o o o q
4 P 4 4 4 4 4
2 A E 2 2 2 A 2]
" 3 A 3 A f A 7 A
) K3 4 - E 2} - A 9
-4 & J -4 4 -4} -4 -2
X ] -§ g - - 4
-9 -1 -g E: -9 g R
El El El - et El
10-8-6-4-20 2 4 6810 2628 30 32 34 36 38 4042 10-8 -6 -4 2 0 2% 10-8-6-420 2 4 6810 2108-6-4-20 2 4 680 210-8-6-4-20 2 4 6840 10-8-6-4-20 2 4 6 810 1214161820 22 24 26
1 G20 : 20 dc (0.0) 1 G28: 20 dc (0.0) G30: 20 dc (0.0) N H23 : 20 dc (0.0) 1 H25 : 20 dc (0.0) , H27: 16 dc (10.-2) 1 121 : 20 dc (0.0) 124 : 20 dc (0.0)
E g ‘g g} g ‘4 ° g
o q o o 2 o q
4 4 4 4 4 4 4
2 A E 2 2| E A E 7
A A o A A -2 A o A
- - -2} -2 - -4} - K
-4 4 -4} -4 4 ; -4 4
- E - -§ E - E
- - -8} - 4 ¢ -
1

-1
-10-8-6-4-2 0 2 4 6810

-1
-10-8-6-4-20 2 4 6 810

“108-6-4-20 2 4 680

-1
-10-8-6-4-2 0 2 4 6 810

-1
-10-8-6-4-20 2 4 6 8i0

4 6 8 101214 1648

1
10-8-6-4-20 2 4 6 810

-1
-10-8-6-4-2 0 2 4 6 4810

‘9°9

NOISNTONOD

11



122 CHAPITRE 6. CALIBRATION DE L’OPTIQUE : ALIGNEMENT FIN DES
HELIOSTATS

Corrections moyennes

pour chagque heliostat

B02: (Azi=3.02, Site=-1.73) F14: (Azi=1.69, Site=1.62)
A02 : (Azi=8.11, Site=2.12) F18: (Azi=1.06 , Site=0.26)
B08 : (Azi=-0.74 , Site=3.85) F21: (Azi=1.16, Site=2.56)
CO03: (Azi=7.58 , Site=1.25) GO01: (Azi=3.30, Site=4.52)
A09 : (Azi=7.37 , Site=-0.64) HO3 : (Azi=2.54 , Site=-0.88)
A13: (Azi=0.81, Site=0.61) G11: (Azi=34.99 , Site=-2.74)
CO07 : (Azi=8.34, Site=1.51) G15: (Azi=-1.12, Site=7.15)
Cl11: (Azi=-6.01, Site=-1.23) HO8 : (Azi=-3.22 , Site=1.06)
DO1 : (Azi=3.58 , Site=-0.91) H13 : (Azi=0.27 , Site=0.32)
D04 : (Azi=3.90 , Site=-0.21) 111 : (Azi=2.23, Site=2.26)
EO1: (Azi=4.03, Site=-1.05) 113 : (Azi=4.58 , Site=-3.02)
EO03: (Azi=2.94 , Site=0.24) 115 : (Azi=19.06 , Site=2.68)
EO7 : (Azi=-1.49 , Site=4.25) G20 : (Azi=4.13, Site=2.42)
FO3: (Azi=3.13, Site=0.51) G28: (Azi=-1.27 , Site=1.82)
FO6 : (Azi=2.43 , Site=3.08) G30 : (Azi=0.19 , Site=2.01)
D15 : (Azi=2.19 , Site=2.71) H23 : (Azi=1.09 , Site=0.32)
D18 : (Azi=8.09 , Site=-3.61) H25 : (Azi=0.50 , Site=0.02)
D21 : (Azi=-0.53 , Site=-6.10) H27 : (Azi=11.61 , Site=-0.17)
E16 : (Azi=6.00, Site=0.60) 121 : (Azi=-2.33, Site=-0.40)
E19: (Azi=3.47 , Site=-0.95) 124 : (Azi=1.51, Site=0.59)

FiG. 6.12: Corrections fines calculées a lissue de 'analyse de quatre prises de données. Les valeurs affichées
pour chaque héliostat correspondent aux coordonnées en site et en azimut des barycentres déterminés dans la
figure 6.11 (triangles).
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Liste des runs : 12175,12179,12181,12469
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HO3 : 20 dc (0,0)
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G11:20dc (0.0)

-1
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G15:20dc (0.0)

-10-8-6-4-2 0 2 4 6810

HO8 : 20 dc (0,0)

-1
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H13:20dc (0.0)
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111 : 20dc (0.0)
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113 : 20 dc (0.0)

-1
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115:20dc (0.0)
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G20 : 20 dc (0.0)

-1
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G28 : 20 dc (0.0)

-1
-10-8-6-4-2 0 2 4 6 810

G30: 20 dc (0.0)

-10-8-6-4-2 0 2 4 6 810

H23 : 20 dc (0.0)

-1
10-8-6-4-20 2 4 6810

H25 : 20 dc (0.0)

-1
-10-8-6-4-2 0 2 4 6840

H27 : 20 dc (0.0)

T10-8-6-4-20 2 4 6810

121 : 20 dc (0.0)

-1
10-8-6-4-20 2 4 6810

124 : 20 dc (0.0)
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124 CHAPITRE 6. CALIBRATION DE L’OPTIQUE : ALIGNEMENT FIN DES

HELIOSTATS
Corrections moyennes
pour chagque heliostat
B02: (Azi=0.80, Site=1.89) F14: (Azi=-1.59, Site=-0.15)

A02 : (Azi=-0.55 , Site=-1.60) F18: (Azi=-0.10 , Site=0.14)
BO8 : (Azi=3.14 , Site=1.80) F21: (Azi=1.49 , Site=-0.01)
CO03: (Azi=8.55, Site=-0.37) GO01: (Azi=1.63, Site=0.00)
A09 : (Azi=-0.19 , Site=0.07) HO3 : (Azi=-0.40 , Site=-0.81)
Al13: (Azi=-0.97, Site=-1.50) G11: (Azi=0.55, Site=-0.70)
CO07 : (Azi=8.80, Site=-0.83) G15: (Azi=-1.15, Site=-0.32)
C11: (Azi=7.01, Site=0.48) HO8 : (Azi=0.12 , Site=-0.98)
DO1: (Azi=1.80, Site=3.10) H13: (Azi=0.47 , Site=-1.20)
D04 : (Azi=2.88 , Site=3.67) 111 : (Azi=1.13, Site=-0.75)
EO1: (Azi=6.81, Site=3.11) 113 : (Azi=0.98 , Site=-0.38)
E03: (Azi=5.25 , Site=2.46) 115 : (Azi=1.14 , Site=-0.51)
EO7 : (Azi=1.47 , Site=-0.65) G20 : (Azi=0.06 , Site=0.44)
FO3: (Azi=1.31, Site=-0.71) G28: (Azi=-0.43, Site=-0.18)
FO6 : (Azi=0.16 , Site=0.23) G30 : (Azi=1.99 , Site=-0.40)
D15 : (Azi=-0.37, Site=0.18) H23: (Azi=0.31, Site=-0.23)
D18 : (Azi=0.47 , Site=0.21) H25 : (Azi=-0.55, Site=-0.41)
D21 : (Azi=2.10 , Site=0.44) H27 : (Azi=0.77 , Site=-0.81)
E16: (Azi=1.13, Site=0.30) 121 : (Azi=0.27 , Site=-1.13)
E19 : (Azi=-1.48 , Site=-0.78) 124 : (Azi=0.49 , Site=-1.07)

FiG. 6.14: Corrections fines calculées a lissue de l'analyse des simulations de quatre prises de données. Les
valeurs affichées pour chaque héliostat correspondent aux coordonnées en site et en azimut des barycentres
déterminés dans la figure 6.14 (triangles).



Chapitre 7

Acceptance et seuil en énergie

7.1 Principe et difficultés

La détermination de ’acceptance et du seuil des télescopes Cerenkov est délicate. Ceux-ci utilisant
I’atmospheére terrestre comme calorimétre il est impossible de calibrer expérimentalement le détecteur.
En P’absence de faisceaux test, on a donc recours & des simulations. Malheureusement, cette pratique
introduit inévitablement des erreurs systématiques qu’il est difficile de quantifier.

En ce qui concerne CELESTE, les erreurs systématiques sont principalement de deux types. D’une
part, 'absence de maitrise des variations atmosphériques implique une modélisation souvent trop idéale
de 'atmosphére. D’autre part, la simulation de 'optique et de ’électronique ne peuvent prendre en
compte ’ensemble des imperfections et défaillances temporaires du détecteur. Face a ces difficultés,
on ne peut qu’au mieux tenter de réduire ces incertitudes via des travaux de calibrations en continu
(alignement sur des étoiles, mesures de temps de transit des signaux dans I’électronique, mises en temps
par des tirs lasers, etc) et une meilleure compréhension et connaissance des conditions atmosphériques
lors des prises de données (études LIDAR et photométriques).

7.2 Seuil et acceptance du détecteur

7.2.1 Seuil

On définit le seuil en énergie du détecteur par 'énergie pour laquelle le produit du flux de la source
4 (photons - GeV~'-m~2 - s71) par I'acceptance du détecteur A(E) (m?) est maximum. Il ne s’agit
pas du seuil réel de déclenchement du détecteur mais plutét d’une convention permettant de comparer
les différents détecteurs entre eux. On comprend bien que ce seuil dépend doublement de la source
considérée puisque d’une part il dépend du flux de la source et d’autre part il varie avec I'acceptance
du détecteur qui elle méme varie avec 1’élévation de la source.

7.2.2 Acceptance
7.2.2.1 Définition

On qualifie par acceptance la surface effective de collection du détecteur. Dans le cas de CELESTE,
cette surface de détection dépend des conditions optiques et de déclenchement dans lesquelles s’effec-
tuent les observations. Ainsi, ’acceptance varie selon la source observée et sa position par rapport au
transit. Elle est également différente selon la technique de pointé utilisée (simple ou double) ou encore
selon la majorité de déclenchement exigée (3/5 ou 4/5).

L’acceptance est déterminée a partir de la simulation comme suit :

Nd,c
Acyf (B) = TRyt

stmu Nsimu
v

(7.1)
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126 CHAPITRE 7. ACCEPTANCE ET SEUIL EN ENERGIE

ol Niim“, Ng et Ny représentent respectivement le nombre de 7y simulés, le nombre de v ayant déclenchée
le détecteur et le nombre de v sélectionnés par les coupures d’analyse. Le rayon Rgjm, du disque sur
lequel sont générés les v est de 150 meétres.

7.2.2.2 Acceptance et majorité

L’acceptance du détecteur dépend de la majorité de déclenchement exigée, & savoir 3 ou 4 groupes
sur 5 au dessus d'un certain seuil. A priori, pour un méme seuil de déclenchement, une majorité 4/5
exigeant un plus grand nombre d’héliostats touchés et/ou une plus grande intensité Cerenkov au sol,
elle devrait favoriser les v de plus haute énergie au détriment des y de basse énergie. Par conséquent,
on s’attend a une courbe décalée vers les hautes énergies.

Afin de vérifier ces a priori, nous avons construit les courbes d’acceptances pour les deux types de
majorité (3/5 et 4/5) et pour un méme seuil situé a 4.5 p.e./héliostat (bien que la majorité 4/5 rejette
davantage de fortuits, on a vu au paragraphe 5.5 que le temps mort augmentait considérablement
et ne permettait pas de descendre significativement le seuil de déclenchement). Les résultats issus de
la simulations sont donnés dans le tableau 7.1 et illustrés en figure 7.1. Comme attendu, la surface
effective de collection diminue lorsque 'on augmente la majorité et principalement a basse énergie :
environ 20% a 30 GeV et 10% a 50 GeV.

7.2.2.3 Acceptance et pointé

L’acceptance dépendant des conditions optiques du détecteur, elle varie également selon la stratégie
de pointé. Contrairement a la majorité, I’évolution du seuil avec le pointé n’est pas si évidente a priori.
Nous avons par conséquent déterminé & ’aide de la simulation les acceptances de CELESTE pour les
deux configurations simple pointé 11 km et double pointé 11/25 km. Les courbes obtenues dans les
deux configurations pour les différentes énergies simulées figurent en 7.2. Les valeurs correspondantes
sont données dans le tableau 7.2. Il apparait que l'acceptance se dégrade en dessous de 100 GeV (une
chute de ~40% a 30 GeV, de ~10% a 50 GeV, et de seulement quelques pourcents a 100 GeV) et
augmente de quelques pourcents & haute énergie lorsque 'on passe d’un simple pointé a un double
pointé 11/25 km.

7.2.2.4 Acceptance et angle horaire

Lorsque la source s’éloigne du transit, les conditions optiques sont de moins a moins favorables.
En effet, les gerbes arrivant avec un angle d’incidence plus faible, la lumiére Cerenkov est davantage
«étalée» dans le champ. Ceci est particuliérement dramatique pour les basses énergies. La faible in-
tensité lumineuse est répartie sur une plus grande surface au sol. Il en résulte une charge globale par
groupe moins importante voire méme insuffisante pour déclencher le détecteur. C’est en effet ce que
les courbes d’acceptances démontrent. La figure 7.3 représente les acceptances obtenues par simulation
pour le Crabe au transit puis & une heure et deux heures du transit (toujours en majorité 3/5 avec un
seuil & 4.5 p.e./héliostat). En dessous de 100 GeV, I'acceptance est dégradée lorsque 1'on s’éloigne du
transit : & 30 GeV, la chute est de ~30% lorsqu’on passe du transit a une £1 heure en angle horaire,
et de ~95% lorsqu’on pointe & +2 heures du transit.

7.2.2.5 Acceptance et la recherche d’un signal pulsé

Dans le cas d’une recherche de signal pulsé, il est évident que nous devrons privilégier une confi-
guration de pointé et de majorité pour laquelle ’acceptance est maximale aux basses énergies. Etant
donné les résultats précédents, la configuration simple pointé 11 km en majorité 3/5 semble préférable
a tout autre combinaison. De méme, une sélection en angle horaire est sans doute préférable. Faute
de simulation intermédiaires entre une heure et deux heures du transit, il est difficile de définir ici une
coupure précise en angle horaire. Compte tenu des résultats précédents, une sélection des données a
moins de deux heures en angle horaire constitue une coupure minimale pour une recherche de signal
en dessous de 50 GeV.
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L’ensemble de ces remarques est & l'origine méme de la stratégie d’analyse développée plus loin
pour la recherche d’un signal pulsé sur le Crabe et PSR B1951-+32.
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Données | Energie | Simulés | Déclenchés AZJ;Q (m?)
(GeV) 3/5 | 4/5 3/5 | 4/5

50201 15 50000 35 11 4948 16£5

50200 20 50000 015 266 728+35 376125

50202 25 30000 1154 | 787 2719496 1854£77
50121 30 40000 3092 | 2428 0464+126 4291£109
50122 50 30000 5955 | 5305 | 14031£263 | 125004244
50143 70 30000 7424 | 6756 | 174924304 | 159184286
50123 100 10000 3125 | 2856 | 22089£616 | 20188+5H80
50144 150 3976 1319 | 1207 | 2344941017 | 21458+£958
50124 200 10000 3783 | 3541 | 26740£702 | 25030671
50145 300 10000 4151 | 3927 | 29342+£749 | 27758+721
50146 500 5000 2290 | 2177 | 32374£1134 | 307771095
00147 1000 2148 1104 | 1051 | 363301877 | 345861813

TAB. 7.1: Comparaison des acceptances obtenues par simulation avec une magjorité de déclenchement de 3/5 et
4/5. Dans les deuz cas, le pointé est simple a 11 km et le seuil est de 4.5 p.e./héliostat. De gauche a droite, les
colonnes correspondent aux numéros des données simulées, aux énergies en GeV des v simulés, aux statistiques
de photons simulés, aux nombre de photons ayant déclenché le détecteur en majorité 3/5 et 4/5, aux surfaces
effectives de collection correspondantes pour les deux magorités 3/5 et 4/5. Les incertitudes sur les valeurs des
acceptances sont purement statistiques.
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Acceptance Crabe au transit (11 km)
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F1a. 7.1: Courbes d’acceptance pour deux types de majorités : 3/5 (carrés) et 4/5 (cercles). Pour l'ensemble des
données, le pointé est simple a 11 km et le seuil est a 4.5 p.e./héliostat. Les statistiques correspondantes sont
données dans le tableau 7.1. Les barres d’erreur statistique sur les valeurs des acceptances étant inférieures a la
taille des points, elles ne figurent pas ici.



130 CHAPITRE 7. ACCEPTANCE ET SEUIL EN ENERGIE

Données | Energie | Simulés | Déclenchés A% fl
11 km (GeV) (m?)
50201 15 50000 35 4948
50200 20 50000 515 728+35
50202 25 30000 1154 2719196
50121 30 40000 3092 54644126
50122 50 30000 5955 140314263
50143 70 30000 7424 174924304
50123 100 10000 3125 22089+616
50144 150 3976 1319 23449+£1017
50124 200 10000 3783 26740£702
50145 300 10000 4151 29342+749
50146 500 5000 2290 32374+1134
50147 1000 2148 1104 36330£1877

Données | Energie | Simulés | Déclenchés AZ’;ZI

11/25 km | (GeV) (m?)
50240 15 50000 6 8+3
50241 20 50000 99 140£15
50242 25 30000 380 89551
50134 30 22563 989 3098+119
50135 20 12478 2183 12366375
50243 70 30000 7163 16877297
50136 100 10000 3012 21291£601
50244 150 9928 3546 25247£677
50137 200 2984 1183 28023+£1327
50245 300 4699 2035 30612+£1125

TAB. 7.2: Données simulées et acceptances correspondantes pour le Crabe au transit dans les configurations de
pointé 11 km (haut) et 11/25 km (bas). Seules les énergies de 15 a 300 GeV ont été simulées en double pointé
11/25 km. Les incertitudes associées auz valeurs des acceptances sont purement statistiques.
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Acceptance Crabe au transit (3/5)
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Fia. 7.2: Courbes d’acceptance obtenues pour le Crabe au transit dans les deuz configurations de pointé du
détecteur : pointé simple 11 km (carrés) et double pointé 11/25 km (cercles). Seules les énergies de 15 a 300
GeV ont été simulées en double pointé 11/25 km. Les valeurs numériques sont données dans le tableaw 7.2. Les
barres d’erreur statistique étant inférieures a la taille des points, elles ne sont pas représentées ici.
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Données Energie | Simulés | Déclenchés AZJ;Q
Transit + 1h | (GeV) (m?)
50216 15 50000 11 16£5
50217 20 50000 187 264120
50218 25 30000 635 1496+£68
50219 30 30000 1558 3671+114
50
50221 70 30000 7619 17952£309
50222 100 10000 3179 22471£623
50223 150 10000 3692 26097£690
50224 200 10000 4047 28607£736
50225 300 10000 4404 31130£780
50226 500 5000 2459 34763+£1193
50227 1000 2500 1358 38397+1810
Données Energie | Simulés | Déclenchés AZJ;’;
Transit + 2h | (GeV) (m?)
502054 15 50000 1 1.5+1
50255 20 50000 3 442
50251 25 30000 30 71£13
50252 30 30000 108 254426
50253 20 30000 2879 6783+166
50256 70 30000 6095 143614267
50257 100 10000 2966 20965£595
50258 150 10000 3908 27624£718
50259 200 10000 4390 31031£779
50260 300 10000 5083 359294863
50261 500 5000 2634 37238+1252
50262 1000 2500 1648 465962080

TAB. 7.3: Données simulées et acceptances correspondantes pour le Crabe & une heure (haut) et deux heures
(bas) du transit. Les valeurs des acceptances sont a comparer auz valeurs obtenues au transit (cf. partie haute
du tableau 7.2). Pour l'ensemble des données, le pointé est simple a 11 km et la magjorité égale & 3/5 avec un
seuil & 4.5 p.e./héliostat. Le point & 50 GeV n’a pas été simulé a une heure du transit.
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Acceptance Crabe (11 km & 3/5)
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FiG. 7.3: Acceptances gamma simulées pour le Crabe au transit (cercle), a une heure du transit (carré), et
@ 2 heures du transit (triangle). Pour Uensemble des données, la majorité appliquée est 3/5 et le seuil 4.5
p.e./héliostat). Seul le point a 50 GeV et a 1 heure du transit n'a pas été simulé. Les valeurs numériques sont
données dans le tableau 7.3. Les barres d’erreur statistiques sur les valeurs des acceptances sont faibles et ne
sont pas représentées ici.



134 CHAPITRE 7. ACCEPTANCE ET SEUIL EN ENERGIE




Troisiéme partie

Courbes de lumieére & outils d’analyse
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Chapitre 8

La procédure de «barycentrisation»

8.1 Introduction

Avant de pouvoir parler de courbe de lumiére, il est nécessaire de remettre tous ces événements
en temps les uns par rapport aux autres. En effet, les données ont été accumulées sur différentes
périodes et sur différentes années et la périodicité du signal est alors perdue da au fait que les temps de
propagations des photons gamma entre le pulsar ot ils sont émis et le détecteur ot ils sont enregistrés
différent d’un photon & 'autre. Les causes de cette perte de périodicité au niveau du signal observé
sont multiples.

On peut distinguer tout d’abord les causes purement géométriques liés aux positions relatives de
I'observatoire et du pulsar. On choisit pour ceci de se placer dans un repére Galiléen centré sur le
barycentre du Systéme Solaire (S.S.) et on détermine ensuite précisément leurs positions respectives
dans ce nouveau repére. En ce qui concerne I’observatoire on doit prendre en compte trois composantes :
son déplacement lié & la révolution de la Terre sur elle-méme, la révolution de la Terre autour du Soleil,
et enfin la position du Soleil par rapport au barycentre du S.S.. Pour ce qui est du pulsar, on détermine
également son mouvement propre par rapport au barycentre du S.S.. Ces corrections géométriques
permettent de définir les temps d’arrivée des événements au barycentre du S.S., ce qui revient & dater
les événements dans une échelle de temps homogéne que I'on note TDB.

Mais a ces corrections géométriques viennent s’ajouter des corrections plus fines dues a des effets
relativistes intervenant dans la propagation des photons issus des théories de la Relativité Restreinte et
de la Relativité Générale. En effet, il faut considérer la courbure de la trajectoire des photons dans le
champ de gravité du Soleil et des planétes (planétes géantes en particulier) ainsi que la non-uniformité
du temps mesuré par une horloge atomique terrestre qui se déplace avec une vitesse variable (dilatation
de Lorentz) dans un champ gravitationnel variable (redshift gravitationnel).

Toutes ces corrections sont calculées pour chacun des événements dans une procédure complexe que
I’on qualifiera ici par le terme «barycentrisationy, faisant appel a des éphémérides issues de simulations
numériques du mouvement des planétes [104].

8.2 Transformations UTC - TDB

8.2.1 Systémes de références

Comme on ’a vu, il faut avant tout pouvoir dater les événements les uns par rapport aux autres
malgré les mouvements propres de 'observatoire et du pulsar. Pour ceci on définit deux systémes de
référence, en supposant toutefois que le S.S. est isolé, c’est & dire que 1’on néglige ’action du champ
gravitationnel de la Galaxie.

1. Un systéme de référence géocentrique dont l'origine est le centre de masse de la Terre et
dont la coordonnée temporelle est le temps dynamique terrestre noté TDT, également appelé plus
simplement temps terrestre et alors noté TT. Ce référentiel permet de décrire les mouvements
de I'observatoire par rapport au géocentre terrestre.
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2. Un systéme de référence barycentrique dont 'origine est le barycentre du S.S. et dont la
coordonnée temporelle est le temps dynamique barycentrique TDB!. Ce référentiel permet de

décrire les mouvements des objets du S.S. ainsi que celui du pulsar par rapport au barycentre du
S.S..

8.2.2 Les échelles de temps

Les événements sont datés dans I’échelle de Temps Universel Coordonné (UTC) via le satellite
du «Global Positioning System» (GPS). Le passage des dates UTC aux dates TDB correspondantes
s’effectue par l'intermédiaire de deux autres échelles de temps : le TAI et le TT déja évoqués précé-
demment. Afin de clarifier le passage de I'un a lautre, voici un bref rappel de la nature de chacune de
ces échelles de temps :

1. UT1 : Temps Universel. C’est le temps permettant de fixer la position de la Terre dans son
mouvement de rotation et reflete par conséquent les irrégularités de cette rotation. UT signifie
«temps Universel» et le 1 précise qu’il est rapporté au pole mobile de la Terre.

2. UTC : Temps Universel Coordonné. 1l est directement accessible par réception des signaux
émis par les satellites du GPS. Cette échelle de temps est la seule disponible mondialement. Le
temps UTC est décalé artificiellement d’un nombre entier de secondes du TAI (voir point suivant)
et ceci de maniére & se conformer approximativement au temps UT1.

3. TAI : Temps Atomique Terrestre. C’est la mesure de temps la plus réguliére mesurable &
I’heure actuelle. Il differe du UTC par un nombre entier de secondes.

4. TT : Temps Terrestre. Comme évoqué plus haut, celui-ci est attaché au référentiel géocen-
trique terrestre et sert donc d’échelle de temps pour les éphémérides géocentriques. Il differe du
TAI de 32.184 secondes.

5. TDB : Temps Dynamique Barycentrique. Ce temps est utilisé pour établir des éphémérides
rapportées au barycentre du S.S.. Il differe du TT par des termes périodiques et des termes de
Poisson.

8.2.3 Conversion UTC - TDB

On a défini précédemment deux référentiels spatio-temporels : le référentiel géocentrique lié a
I’échelle de temps TT, et le référentiel barycentrique lié a 1’échelle de temps TDB. La Terre se dé-
placant dans le champ gravitationnel du Soleil et des planétes, le temps TT n’est pas une échelle de
temps uniforme pour un observateur situé a l'extérieur du S.S.. En revanche, ce n’est pas le cas dans le
second référentiel. La premiére étape consiste donc & dater les événements dans cette échelle de temps
uniforme qu’est le TDB. Cette procédure se décompose en trois étapes :

1. UTC — TAI : bien que 'échelle de temps UTC soit I’échelle de temps «standard» pour l'en-
registrement des temps d’arrivée, elle est discontinue du fait qu’elle est obtenue artificiellement
en ajoutant au TAI un nombre entier de secondes de maniére & corriger les irrégularités de la
rotation de la Terre et se rapprocher au mieux du temps UT1. De ce fait, le UTC ne peut convenir
dans le cadre d’une analyse pulsar. Avant méme de parler de I’échelle de temps TDB, on cherche
alors & passer dans une échelle de temps continue, d’out cette conversion du UTC en TAIL

2. TAI— TT : cette transformation permet de passer dans ’échelle de temps lié au géocentre de
la Terre.

3. TT— TDB : transformation des coordonnées de temps et d’espace permettant de passer du
référentiel géocentrique au référentiel barycentrique définis précédemment en 8.2.1.

'Le temps TDB a été recommandé par "Union Astronomique Internationale (U.A.L) en 1976 pour les éphémeérides
et les théories dynamiques rapportées au barycentre du S.S.. En 1991, cette méme U.A.IL. a décidé de remplacer le TDB
par le temps coordonnées barycentriques TCB.
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8.3 Modéle de propagation et corrections

Une fois la conversion UTC-TDB des temps d’arrivée effectuée, il reste a corriger ces dates des diffé-
rents délais de propagation des signaux. Il s’agit des divers effets évoqués en introduction. D’une part il
s’agit des corrections liées aux mouvements orbital et rotationnel de la Terre, ainsi que du mouvement
propre du pulsar. D’autre part s’ajoutent les délais relativistes induits par le champ gravitationnel ainsi
que le délai causé par la dispersion de plasma dans le milieu interstellaire. Cette derniére correction est
a prendre en compte pour les études radio mais est négligeable aux hautes énergies (cf. B page 279).
Nous n’établirons pas ici les différentes corrections issues du modéle de propagation du signal, mais
juste les expressions de celles-ci. Pour plus de renseignements, on se reportera aux références |35, 63].

Dans la suite de ce chapitre, les coordonnées spatiales sont celles liées au référentiel barycentrique
et les dates sont exprimées dans 1’échelle de temps TDB. On suppose que le pulsar émet un pulse indicé
n en (Rn, T,). Celui-ci est réceptionné a l'observatoire en (1, t,). On suppose également que les corps
du S.S. de coordonnées spatiales 7, sont au repos lors du passage du photon, et que la propagation de
celui-ci s’effectue dans un plan. En prenant pour référence la date Ty correspondant a une position Ro
du pulsar et en posant :

(8.1)

ATn = Tn - TO
Aty = ta—to=ty— (To+ 2+ 5, 252 n(2R))

on détermine la relation liant les deux intervalles de temps AT, et At,

6
AT, =B |Aty+ > Ai] (8.2)
i=1
avec
(A +% (7 - Z7)
A2 - +RL[70*'ITTL> (ﬁﬁ]Atn
A3 2ROC |: 72'L (ﬁ xn 2]
217 (8.3)
Ay = +3, %5 m(7 - —,;+r,m|
[ Ag = —k24
et
70 = Vitesse du pulsar supposée constante
7 = vecteur unitaire donnant la direction barycentre S.S. — pulsar (8.4)

8 = le facteur Doppler

(-35)

Les A; correspondent aux différentes corrections ci-dessous :

1. A= correction de Roemer. Il s’agit du délai résultant du mouvement de l'observatoire par
rapport au centre de masse de la Terre associé au mouvement de la Terre sur son orbite autour
du Soleil. C’est le terme dominant de 'ensemble des corrections.

2. BAy = correction liée au mouvement propre du pulsar (proportionnelle a Aty,).
3. BA3 = correction résultant de 'effet de parallaxe annuelle.

4. A4 = délai produit par 'accroissement de la distance du pulsar si celui-ci posséde un mouvement
radial.

5. BAs = correction de Shapiro. Ce terme correctif correspond au délai introduit par la courbure de
Pespace-temps due aux champs gravitationnels des objets massifs du S.S. (le Soleil en particulier)
lors du trajet des photons.
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Correction Barycentrique

600

400
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Delai (s)

o

-200

-400
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Date (MJD)

Fia. 8.1: Correction barycentrique totale : évolution pour le pulsar du Crabe de la somme des corrections ba-
rycentriques illustrées au-travers des figures 8.2 a 8.5. L’évolution de cette correction totale est représentée sur
une période de un an allant du 1°7 janvier 1999 a 00h00min00s au 17 janvier 2000 & 00h00min00s. L’échelle
de temps en abscisse est exprimée en jours Julien modifiés (MJD, cf. annexe F).

6. SAg — délai de dispersion de plasma. Ce terme est en v~ 2 (v étant la fréquence du photon consi-
déré) et est par conséquent négligeable pour le domaine d’énergie de CELESTE (cf. paragraphe
2.3.3.4 page 22)

Les évolutions de ces différentes corrections au cours d’une année sont détaillées dans les figures 8.1 &
8.5.

Bilan

Pour résumer, on peut décrire la procédure de barycentrisation des dates UTC des événements en
quatre étapes :

1. UTC — TAI : passage de l’échelle de temps discontinue UTC & ’échelle de temps continue
TAI = ajout d’un nombre entier de secondes actualisé tous les ans par le bureau des longitudes.
Depuis le 1¢" janvier 1999, cette correction est de 32 secondes.

2. TAI — TT : passage dans ’échelle de temps du géocentre terrestre = +32.184 secondes.

3. TT — TDB : transformation des coordonnées spatio-temporelles géocentriques aux coordonnées
spatio-temporelles barycentriques.

4. TDB + Apyop ¢ somme des différentes corrections issues du modele de propagation du signal.

8.4 Tests de la procédure de barycentrisation

Cette procédure a été entiérement reprise pour CELESTE et traduite du FORTRAN en C++
par Denis Dumora. Etant donné la complexité de la procédure de barycentrisation et de la grande
précision temporelle requise pour ’analyse des données pulsar, il est indispensable de tester le code de
barycentrisation. Pour ceci, on dispose de quatre temps d’arrivée relevés aux deux radio-observatoires
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Transformation TT-TDB

15

o
o

o

Delai (ms)

o
o1

[
[N
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j I - ‘ I 1 1 1 ‘ L1 1 | ‘ I ‘ I ‘ I - ‘ I - ‘
51550 51600 51650 51700 51750 51800 51850 51900
Date (MJD)

F1a. 8.2: Délai introduit par la transformation TT vers TDB : évolution sur une période de 1 an (1°" janvier
1999 a 00h00mMin00s au 1" janvier 2000 & 00h00min00s), pour le pulsar du Crabe. L’échelle de temps en abscisse
est exprimée en jours Julien modifiés (MJD, cf. annexe F).

Wardle et Jodrell Bank et exprimés dans les deux échelles de temps UTC et TDB [70]. Ainsi en
introduisant les temps d’arrivée UTC dans notre code, nous avons pu comparer les dates TDB calculées
a celles proposées par les éphémérides. Les résultats figurant dans le tableau 8.1 prouvent la fiabilité
et la précision suffisante de notre code de barycentrisation.
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Observatoire - Geocentre Terrestre

Delai (ms)
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Observatoire - Geocentre Terrestre
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FiG. 8.3: Délai issu de la propagation des photons entre Thémis et le géocentre Terrestre. En haut : évolution sur
une période de 1 an (1°" janvier 1999 a 00h00min00s au 1°" janvier 2000 & 00h00min00s). En bas : zoom de la
figure du haut sur les premiers dixz jours (1¢7 janvier 1999 a 00h00min00s aw 10 janvier 2000 ¢ 00h00min00s).
L’échelle de temps en abscisse est exprimée en jours Julien modifiés (MJD, cf. annexe F).
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Geocentre Terrestre - Barycentre Systeme Solaire - Correction de Roemer

400

200

Delai (s)
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-400
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51550 51600 51650 51700 51750 51800 51850 51900
Date (MJD)

FiG. 8.4: Délai issu de la propagation des photons entre le géocentre Terrestre et le barycentre du S.S. : évolu-
tion sur une période de 1 an (1°7 janvier 1999 & 00h00min00s au 1¢7 janvier 2000 ¢ 00h00min00s). On voit
que Uamplitude du délai introduit varie environ entre £500 s. Il s’agit la du terme dominant des corrections
barycentriques. Le délai mazimum introduit correspond au temps mis par la lumiére pour parcourir une unité
astronomique (1 u.a. ~ 149.6-10° km). Cette correction, dite correction de Roemer, est notée Ay dans le texte.
L’échelle de temps en abscisse est exprimée en jours Julien modifiés (MJD, cf. annezxe F).

Courbure Espace-Temps - Correction de Shapiro

o
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FiG. 8.5: Délai de propagation des photons introduit par la courbure de l’espace temps induite par les champs
gravitationnels des objets du S.S. : évolution sur une période de 1 an (1" janvier 1999 & 00h00min00s au 1¢"
janvier 2000 & 00h00min00s), pour le pulsar du Crabe. Il s’agit de la correction de Shapiro notée As dans le
texte. L’échelle de temps en abscisse est exprimée en jours Julien modifiés (MJD, cf. annexe F).
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TAB. 8.1: Résultats des tests de la procédure de barycentrisation sur deux lots de deux temps d’

auz observatoires de Wardle (haut) et Jodrell Bank (bas). La troisiéme ligne de chaque tableau correspond a la

date barycentrée fournie par l’éphéméride et la quatriéme a celle calculée par le code de CELESTE (la correction a
fréquence infinie n’étant pas calculée avec le code de CELESTE, elle n’a pas été ajoutée aux corrections proposées

par Uéphéméride). La derniére ligne orrespond a l’écart entre les deuzx calculs.



Chapitre 9

Les éphémeérides radio

9.1 Paramétres & utilité

Les éphémeérides fournissent les parameétres de la dynamique rotationnelle du pulsar pour des dates
(TDB) bien précises. Ces références permettront par la suite de déterminer pour chaque événement les
parameétres caractérisant de maniére instantanée la rotation du pulsar. La majorité des pulsars étant de
bons émetteurs en radio, ces éphémérides sont déterminées a partir des observations dans ces longueurs
d’onde. Mais ce n’est pas une nécessité, Geminga en est la preuve. Faute de signal pulsé en radio, la
périodicité de 237 ms de ce pulsar a été mise en évidence grace aux données X. En ce qui concerne
les pulsars convoités par CELESTE, ils sont tous deux émetteurs radio et les éphémérides prises pour
références sont issues de données de deux radio-observatoires.

Les paramétres fournis par ces éphémérides sont plus ou moins nombreux selon la connaissance
que ’on a du pulsar. Cependant toute éphémeéride fournit au moins quatre parameétres caractérisant la
dynamique rotationnelle du pulsar : une date ¢y de référence (dans ’échelle de temps TDB), la fréquence
v(tp) du pulsar pour cette date, la dérivée premiére de la fréquence () traduisant le ralentissement
du pulsar, ainsi que la phase associée!. A partir de ces deux paramétres on peut déterminer par
extrapolation la féquence a un instant ¢ proche de cette référence ¢y de I’éphéméride par :

v(t) = v(to) + (to)(t — to) (9.1)

Parfois, un troisiéme paramétre est également fourni avec ces éphémeérides. Il s’agit de la dérivée seconde
du pulsar pour cette méme référence, (tg). Toutefois, cette valeur est tellement faible qu’elle n’apporte
souvent pas beaucoup de précision sur la période d’analyse considérée.

9.2 Les irrégularités dans le chronométrage des pulsars

Les éphémeérides radio permettent donc de déterminer les paramétres de la dynamique rotation-
nelle des pulsars. Il faut cependant noter que ces parameétres permettent également de déterminer des
irrégularités plus ou moins importantes dans la rotation de I’étoile & neutrons, irrégularités impliquant
des précautions a prendre en aval, lors de l'utilisation des éphémérides radio pour le chronométrage
des pulsars dans d’autres domaines de fréquences.

L’origine de ces irrégularités est est liée a la structure interne méme de 1’étoile a neutrons. Plu-
sieurs hypothéses ont été émises. On suppose au préalable que I’étoile est composée d’une crofite solide
enfermant un fluide. Cette crotlte n’est pas sphérique mais légérement elliptique de maniére a rester en
équilibre dynamique malgré les forces centrifuges. Le pulsar ralentissant, les forces centrifugent dimi-
nuent et la crotite doit alors retrouver une nouvelle ellipticité d’équilibre. Ces modifications s’effectuent

!La phase correspond 4 la fraction de tour de I’étoile. Dans ce document, il s’agit d’une grandeur sans dimension
variant entre 0 et 1 et généralement notée ¢. Elle peut également s’exprimer en radians ; elle varie alors entre 0 et 27 et
se note souvent 6. Elle est reliée & la phase par =27¢.

145
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par étapes et entrainent des changements du moment d’inertie de 1’étoile suffisamment conséquents
pour perturber sa rotation et son ralentissement. Toutefois, cette hypothése ne peut expliquer les irré-
gularités les plus importantes observées. Un autre phénomeéne, également lié a la structure interne de
I’étoile, a alors été mis en avant et semble correspondre aux observations : le mouvement indépendant
de la crotite et du fluide interne de I’étoile.

Ces phénomenes tentent d’expliquer théoriquement deux catégories de bruit observées expérimen-
talement dans le chronométrage des pulsars. L'un est continu dans le temps et de faible amplitude,
tandis que 'autre est ponctuel et plus spectaculaire. On qualifie respectivement ces deux perturbations
de la rotation du pulsar par «timing-noise» et «glitch». Ces deux types d’irrégularités nécessitent bien
entendu un bon suivi de la rotation du pulsar, ce qui est malheureusement impossible pour I’ensemble
des pulsars. Depuis plusieurs années, deux pulsars font 'objet d’observations quotidiennes : les pulsars
du Crabe et de Vela. Ces observations trés peu espacées dans le temps et sur plusieurs années ont per-
mis notamment de déterminer avec précision les dérivées secondes de leurs fréquences, et ceci malgré
les irrégularités de leurs rotations évoquées dans cette section. Les glitches significatifs sont également
clairement identifiés et répertoriés.

9.2.1 Les glitches

Les glitches sont des phénoménes propres aux pulsars jeunes comme le Crabe ou Vela. De tels
phénomeénes conduisent a une chute brutale de la période - c’est a dire une accélération subite de la
rotation. L’étoile ralentit ensuite progressivement jusqu’a atteindre une période proche de celle extra-
polée via le taux de ralentissement observé juste avant le glitch, sans toutefois atteindre exactement
celle-ci. Des observations quotidiennes avec une précision temporelle suffisante des pulsars du Crabe et
de Vela ont permis de démontrer que la récupération de la période suite a un glitch s’effectuait expo-
nentiellement. Cette décroissance exponentielle de la période laisse supposer que la rotation du pulsar
n’est pas celle d’un unique corps rigide : la croiite et le fuide neutronique tourneraient indépendamment
I'un de I'autre. Ainsi, on associe le moment d’inertie et le taux de ralentissement observés a la croite.
Alors que I’émission électromagnétique attachée a la crotite ralentit la rotation de celle-ci, le fluide,
quant-a lui, est découplé et continue de tourner & une vitesse supérieure (I'écart de vitesse dépend de
I'intensité des forces de friction qui subsistent entre ces deux couches). Dans une telle configuration, les
glitches correspondraient alors & un couplage ponctuellement plus intense entre la crotite et le fluide. Ce
dernier entrainerait alors la crotite, lui transmettant une partie de son moment angulaire, et ralentirait
progressivement. Le fait que la décroissance exponentielle de la période aprés le glitch soit longue -
plusieurs jours - laisse supposer que le fluide interne serait en fait un superfluide.

9.2.2 Timing-noise

Pour comprendre comment se manifeste ce timing-noise, il faut au préalable expliquer comment les
éphémeérides radio sont obtenues. Trés succinctement, on peut expliquer la méthode comme suit. Les
radioastronomes mesurent les temps d’arrivée des photons radio pulsés collectés sur une durée d’ob-
servation donnée. Par analyse de Fourier, on détermine alors la fréquence instantanée correspondant a
cette période d’observation. En répétant ceci plusieurs fois sur une période donnée, on obtient ainsi la
fréquence en différents instants et par ajustement on obtient alors la dérivée premiére de la fréquence.
Bien entendu, plus on acquiert de données, meilleur est ’ajustement et plus précis sont les parameétres
vet v

Toutefois, il subsiste des écarts entre les points obtenus et la fonction d’ajustement. Ces écarts
de P'ordre d’une fraction de période constituent les résidus de l'ajustement. Des données prises trés
régulierement et sur plusieurs années ont permis de mettre en évidence une oscillation de ces résidus
avec une quasi-périodicité de 20 mois. A partir de ces observations, plusieurs hypothéses théoriques
ont été avancées : il pourrait s’agir d’un couplage entre le fluide et un noyau solide situé au centre de
I’étoile a neutrons, ou encore d’une précession de ’axe de rotation du pulsar entrainant un couplage
entre la crotte et le fluide interne.
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9.2.3 Irrégularités et les paramétres (P,]B)

Une étude sur plusieurs pulsars a permis d’établir une corrélation entre la dérivée de la période
P et le timing-noise. Il semblerait que les pulsars ayant un faible timing noise soient des pulsars a
faible P. Le timing noise semble donc étre une caractéristique des jeunes pulsars (ralentissement P
plus important).

Les pulsars pour lesquels les données sont suffisamment étendues dans le temps pour permettre une

bonne détermination des parameétres P (ou ) ont permis de mettre en évidence une corrélation entre

I’age des pulsars et la dérivée seconde P. 11 semblerait que ‘P ‘ soit supérieur pour les jeunes pulsars
ayant un ralentissement (P) plus faible. Les distributions de ‘P‘ en fonction de P semble également

indiquer qu’il y ait une corrélation entre les glitches et les grandes valeurs de ‘P ‘ [69].

9.3 Ephémérides radio du Crabe

9.3.1 Les données

Le cas du Crabe est un peu particulier dans la mesure ou il s’agit d’une source particuliérement
bien connue et abondamment observée par les radio-observatoires. Pour I"analyse du Crabe nous nous
sommes basés sur les données de 1'observatoire de Jodrell Bank en Angleterre. Cet observatoire dédie
spécialement une antenne au pulsar du Crabe et effectue des mesures quotidiennes, permettant ainsi un
chronométrage trés précis. Ainsi, un nouveau jeu de paramétres est ajouté tous les 15 de chaque mois
et ceci depuis 1988. L’observation réguliére permet également d’indiquer les irrégularités significatives
- glitches - dans la rotation de I’étoile & neutrons. La figure 9.1 est un extrait des éphémérides déli-
vrées par lobservatoire de Jodrell Bank [70]. Un peu plus explicitement, les trois premiéres colonnes
correspondent & la date de I’éphéméride et la quatriéme au jour Julien modifié? (MJD pour Modified
Julian Date, cf. annexe F) correspondant. Les paramétres importants pour la procédure de datation
sont contenus dans les colonnes 6, 8 et 10. Le premier paramétre, t;py, correspond aux temps d’arri-
vée au barycentre du S.S. du premier pic radio aprés minuit pour une fréquence infinie (cf. 2.3.3.4),
exprimé en secondes dans 1’échelle de temps TDB. Par convention, on choisit d’attribuer une phase
nulle pour ce pic radio. Cette date t;py sera donc l'origine des phases. Les deux autres parameétres
sont respectivement la fréquence et la dérivée de la fréquence instantanées pour cette date.

9.3.2 Extrapolation de I’éphéméride

Lors du calcul de la phase, on choisit la référence la plus proche des données. Un nouveau jeu de
parameétres étant établi tous les 15 de chaque mois, ’événement traité est au plus espacé de 15 jours de
la référence choisie. La fréquence et la phase & une date ¢ s’obtiennent par extrapolation des paramétres
de chronométrage du pulsar pour la référence t( choisie par un simple développement de Taylor (cf.
section 10.1.2 pour plus de détails) :

: . t —to)*
V(1) = vlt0) + vlto) - (£~ t0) + (ko) - (¢ —10) + i(tg) - 10 (9.2
En intégrant par rapport au temps, on obtient ainsi la phase ¢ & l'instant ¢ :
: (t—t)? | . . (t—t)
d(t) = ¢d(to) + Frac | v(ty) - (t — to) + (o) - — + U(to) - e (9.3)

ou Frac() signifie que 'on prend uniquement la partie décimale du nombre de tours calculés dans les
parenthéses.

2Le jour julien modifié s’obtient en retranchant 2400000.5 au jour julien correspondant. L’origine de cette date est le 17
novembre 1858 & 0h00. Cette notation ratique pour 'astronomie est reconnue par I’'Union Astronomique Internationnale
depuis 1973.
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F1a. 9.1: Extrait des éphémérides du Crabe délivrées par l'observatoire de Jodrell Bank en Angleterre [70].
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| Paramétres | Valeurs |
v (s7T) 29.8457007754
P(s)=1/v 0.03350566326
v (s72) —0.374567 - 107

P = —u/v? 0.4205009856 - 10~*2
= 2P%/P3 (s73) | 0.9401764610 - 10~2°

TAB. 9.1: Valeurs des différents paramétres de rotation du pulsar du Crabe issus et calculés a partir de I’éphé-
meéride du 15 janvier 2000 de l’observatoire de Jodrell Bank.

‘ Terme | Valeur pour (¢ — tg) = 15 jours | Valeur pour (¢ —to) = 30 jours
v-(t —tp) 0.3868002821 - 108 0.7736005642 - 108
v (t—1t9)%/2 —314.5651358 —1258.260543
U-(t—t9)3/6 0.003410932522 0.02728746018

TAB. 9.2: Valeurs des différents termes du développement de Taylor aprés une extrapolation de 15 et 30 jours
apres la référence du 15 janvier 2000 (valeurs des paramétres du tableau 9.1).

Comme on peut le voir, la dérivée seconde intervient dans le calcul de la phase. Bien que les
nombreuses données radio accumulées depuis plusieurs années permettent aujourd’hui de déterminer
ce parameétre et du méme coup l'indice de freinage du pulsar du Crabe, v n’est pas donnée dans
I’éphéméride. Le code fortran du calcul de la phase fourni par l'observatoire de Jodrell Bank [70]
suggére de prendre ’approximation évoquée en 2.15, a savoir :

b(to) = 2

(9.4)

Le tableau 9.1 donne les valeurs des paramétres (u, v, v, P, P) pour le 15 janvier 2000. On peut voir
que la valeur de v est extrémement faible. Les valeurs des différents termes du développement de Taylor
permettant de calculer la phase sont données pour une extrapolation ¢ —ty = 15 jours et 30 jours dans
le tableau 9.2. Les parameétres étant donnés tous les mois, on comprend bien que le terme cubique
du développement ne présentera pas d’intérét pour le calcul de la phase et peut par conséquent étre
négligé et l'extrapolation linéaire suffit pour le pulsar du Crabe. Pour fixer les idées, le terme cubique
devient de 'ordre de 0.1 en phase aprés un peu plus de 46 jours.

9.4 Ephémérides radio de PSR B1951-+32

En ce qui concerne PSR B1951+32, I'exploitation des éphémeérides est plus délicate. En effet,
contrairement au Crabe, ce pulsar n’est pas observé quotidiennement et les informations le concernant
sont moindres et moins précises. De plus celui-ci est sujet & un important timing noise rendant le
chronomeétrage de ce pulsar plus délicat. Cependant, nous disposons de deux sources d’éphémeérides
radio, I'une provenant de l'observatoire francgais de Nancay et ’autre de l'observatoire anglais Jodrell
Bank. La confrontation des deux lots d’éphémérides a permis dans un premier temps de mettre en
évidence quelques précautions d’utilisation qui seront explicitées dans les lignes suivantes, puis, et c’est
le plus important, de vérifier la validité de nos références.

Les éphémeérides de PSR B1951-+32 ont été dressées a notre demande & partir des quelques données
accumulées en radio par chacun des deux observatoires cités précédemment. Les paramétres fournis
sont identiques & ceux évoqués pour le Crabe : fréquence et dérivée de la fréquence correspondant &
une date ty choisie comme référence. De maniére & limiter les erreurs celle-ci a été choisie au centre des
données CELESTE et, contrairement au Crabe, ne correspond pas a la date d’arrivée d’un pic radio
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(pris pour origine des phases). C’est pourquoi ces éphémérides donnent un parameétre supplémentaire
par rapport a celles du Crabe : la phase ¢g = ¢(t).

9.4.1 Données des éphémérides radio de PSR B1951-+32

Les deux premiers tableaux (9.3, 9.4) résument le contenu des éphémérides PSR B1951+432 reques
de lobservatoire de Nangay. Les trois suivants (9.5, 9.6, 9.7) correspondent aux éphémérides de Jodrell
Bank. Pour I'ensemble des éphémeérides, le mouvement propre du pulsar est considéré comme nul et par
conséquent la mesure de dispersion demeure également constante. Comme on peut le voir au travers
de ces différents tableaux, le nombre de paramétres ajustés peut varier d’'une éphémeéride a 'autre. Il
est bien str évident que quelle que soit I’éphéméride, au moins trois parameétres sont laissés libres, a
savoir la fréquence v, sa premiére dérivée v, et au choix la phase ¢ pour une date £y de référence fixée
(c’est le cas dans les éphémérides de Nangay) ou inversement une date tg libre pour une phase ¢ fixée
(pour les éphémérides de Jodrell Bank, on cherche la date correspondant a une phase nulle).

A ces trois parameétres clés, on voit que la plupart des éphémeérides présentées ici donnent également
la dérivée seconde obtenue par ajustement sur les données radio. Toutefois, comme cela a déja été
évoqué précédemment, le parameétre © - et donc l'indice de freinage - d’un pulsar ne peut s’obtenir qu’a
partir d’un suivi régulier et sur une longue période. Les données figurant dans ces éphémérides ont été
obtenues sur des périodes de l'ordre de 200 jours avec au maximum une cinquantaine de mesures. Si
on ajoute & ceci un timing noise important pour PSR B1951+432, on comprend bien qu’en aucun cas
la dérivée seconde ne peut étre reliée a l'indice de freinage du pulsar.

La premiére éphéméride de Nancay (tableau 9.3) est issue d’un ajustement des données radio réalisé
en laissant six parameétres libres : les trois parameétres clés et la dérivée seconde de la fréquence, ainsi
que les coordonnées de la source. Il faut savoir pour ceci que la position d’un pulsar est connue avec
une certaine précision - de ’ordre du dixiéme de seconde d’arc. Cette erreur sur la position introduit
bien entendu une erreur sinusoidale sur les mesures de temps d’arrivée (aprés barycentrisation) donnée
par

dte = +AdAsin(wt — \) cos f — A0S cos(wt — A) sin (9.5)

ol A et f sont respectivement la latitude et la longitude écliptique du pulsar, dA et 3 les erreurs de
position associées, et w la vitesse angulaire de la Terre sur son orbite [69]). La position du pulsar peut
étre déterminée avec une meilleure précision a partir d’une série de données radio accumulées sur une
longue durée supérieure a une année.

En ce qui concerne le mouvement propre et la mesure de dispersion (DM) d’un pulsar, le premier
correspond au mouvement latéral alors que le second traduit un déplacement radial vers nous ou a
I’opposé. Si le pulsar a un mouvement propre, 'erreur annuelle donnée sur sa position croit avec le
temps. En ce qui concerne PSR B1951+32, les radioastronomes de Jodrell Bank assurent que cet effet
est de plusieurs ordres de magnitude inférieur au timing noise observé. De méme, il semblerait qu’il n’y
ait pas de changement significatif du DM sur 'ensemble de ces deux années traduisant un quelconque
rapprochement ou éloignement de ce pulsar. C’est pourquoi le DM est fixe d’une éphémeéride & 'autre
et que le mouvement propre est considéré comme nul.

9.4.2 Extrapolation des éphémérides

Si pour le pulsar du Crabe ’écart t—1j était au plus de 15 jours, le fait que nous n’ayons qu’une seule
éphéméride par an pour PSR B1951+32 implique des extrapolations sur des durées plus importantes
définies par I’étalement des données de CELESTE. Les données sur PSR B1951+32 sont réparties sur
deux années : du 28 juin au 8 aout pour 2000 (MJD 51723 & 51764), et du 19 mai au 27 juin pour
2001 (MJD 52048 a 52087). Le tableau 9.8 donne pour chaque éphémeéride et chaque année l'intervalle
t — tgp maximal séparant la référence de ’éphéméride du début et de la fin des données de CELESTE.

Le tableau 9.9 donne le nombre de jours nécessaire pour que le troisieme terme du développement
de Taylor donnant la phase soit environ égal a 0.01 puis 0.1. Lorsque l'on compare les valeurs de
chaque ligne du tableau 9.8 avec celles de la ligne correspondante dans le tableau 9.9, on s’apercoit
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| Année de la référence | 2000 |
Période de mesure 01454.8 - 51920.5
Nombre de mesures ?
RMS résidus (us) 125.0
Ascension droite (J2000) 19 :52 :58.275
Déclinaison (J2000) +32 :52 :40.684
DM (pc.cm™3) 45.000
Reéférence (MJD) 51799.5
v (Hz) 25.295847844659672177
v (1071 . 572) -3735.361375
v (1072 . 579) 2.59938
Fraction de tour ¢ 0.71636

TAB. 9.3: Nancay - 1 : premiére éphéméride de Nangay pour PSR B1951+32. Les paramétres dont les valeurs
sont en gras sont les paramétres laissés libres pour 'ajustement des données radio (6 parameétres). Pour cette
premiére éphémeéride, une seule solution est proposée pour l'année 2000.

‘ Années des références ‘ 2000 2001
Période de mesure 51736.0 - 51891.6 52049.1 - 52199.8
Nombre de mesures ? ?

RMS résidus (us) 154.283 71.531
Ascension droite 19 :52 :58.240326 19 :52 :58.240326
Déclinaison +32 :52 :40.234100 +32 :52 :40.234100
DM (pc.cm™3) 45.000 45.000
Reéférence (MJD) 51799.5 52099.5
v 25.2958478523844302 | 25.295751001565133
v (1071°.572) -3734.798396063 -3736.059904
v (1072 579) 0.0 0.0
Fraction de tour ¢ 0.74616 0.91484

TAB. 9.4: Nancay - 2 : seconde éphéméride de Nancay pour PSR B1951+32. Contrairement & la premiére
éphéméride Nangay, seuls 3 paramétres ont été laissés libres dans l'ajustement des données radio (en caractéres
gras). La différence par rapport a l’éphéméride du tableau 9.3 réside uniquement sur le fait que les données radio
ont été divisées en deux lots (un premier pour 2000 et un second pour 2001) pour lesquels les paramétres ont
été calculés pour deuz époques situées proche des deux saisons d’observation de CELESTE.
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‘ Année de la référence 2001 ‘
Période de mesure 52084.02717 - 52274.74551
Nombre de mesures 48

RMS résidus (us) 325.701815
Ascension droite (B1950) 19 :51 :02.553
Déclinaison (B1950) +32 :44 :50.120
Ascension droite (J2000) 19 :52 :58.275
Déclinaison (J2000) +32 :52 :40.682
DM (pc.cm ) 45.019
Reférence (MJD) 52179.38635285017
v 25.295725213170574
v (1071 . 572) -3734.798396063
v (1072 . 579) 13.749792144

Fraction de tour ¢

0.0

TAB. 9.5: Jodrell Bank - 1 : premiére éphéméride de Jodrell Bank pour PSR B1951+32. Une unique solution
est obtenue par ajustement des données radio accumulées entre le 24/06/2001 et le 31/12/2001. La technique
est la méme que pour Nangay, sauf que cette fois-ci les coordonnées du pulsar sont fixes.

| | 2000 2001 |
Période de mesure 51670.53000 - 51870.93993 | 52084.02717 - 52243.54378
Nombre de mesures 13 28
RMS résidus (pus) 598.079851 305.466578
Ascension droite (B1950) 19 :51 :02.553 19 :51 :02.553
Déclinaison (B1950) +32 :44 :50.120 +32 :44 :50.120
Ascension droite (J2000) 19 :52 :58.275 19 :52 :58.275
Déclinaison (J2000) +32 :52 :40.682 +32 :52 :40.682
DM 45.019 45.019
Référence (MJD) 51770.73498592505 52162.28943002945
v (Hz) 25.295857137033121 25.295730729452664
v (1071 . 572) -3738.24082135 -3735.369459193
v (1072 . 572) 1.104880089 1.103188925
Fraction de tour ¢ 0.0 0.0

TAB. 9.6: Jodrell Bank - 2 : seconde éphéméride de Jodrell Bank pour PSR B1951+832. Deux solutions ont été
déterminées pour les deuzx années 2000 et 2001, centrées sur les données de CELESTE. Les valeurs en caractéres
gras correspondent aux paramétres libres de [’ajustement.
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‘ Années des références ‘ 2000 ‘ 2001 ‘
Période de mesure 51670.53000 - 51849.85634 | 52084.02717 - 52137.88062
Nombre de mesures 20 42
RMS résidus (us) 63.707028 114.724394
Ascension droite (B1950) 19 :51 :02.553 19 :51 :02.553
Déclinaison (B1950) +32 :44 :50.120 +32 :44 :50.120
Ascension droite (J2000) 19 :52 :58.275 19 :52 :58.275
Déclinaison (J2000) +32 :52 :40.682 +32 :52 :40.682
DM 45.019 45.019
Référence (MJD) 51760.19317294459 52110.95389618442
v (Hz) 25.295860536976679 25.295747299388392
v (1071 . s72) -3738.955205565 -3740.707483974
v (1072 . 572) 634.189276617 -3195.111168715
Fraction de tour ¢ 0.0 0.0

TAB. 9.7: Jodrell Bank - 3 : troisiéme éphéméride de Jodrell Bank pour PSR B1951+32. Les dérivées seconde
de la fréquence sont bien supérieures aux valeurs habituelles des autres éphémérides. Celle de 2001 est méme
négative. Les valeurs en caractéres gras correspondent aux parameétres libres de ’ajustement.

Année 2000 2001
Ecarts éphéméride-données || taput — o | tin — to || tavue — to | trin — to
Nancay - 1 -76.5 -35.5 +248.5 | +287.5
Nancay - 2 -76.5 -35.5 -51.5 -12.5
Jodrell - 1 -456.4 | -415.4 -131.4 -92.4
Jodrell - 2 -37.2 +3.8 -62 -23
Jodrell - 3 +47.7 +6.7 +114.3 +75.3

TAB. 9.8: Ecarts en temps t—to séparant la référence de ’éphéméride du début et de la fin des données CELESTE
pour chaque année, exprimés en jour. Les valeurs en caractéres gras sont bien évidemment élevées puisque les
éphémérides correspondantes ne possédent pas de référence pour l’année correspondante.
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Année 2000 2001
Ad ~0.01 ] ~0.1 [[~0.01] ~0.1
Nancay - 1 71.0 [15298 | X X
Nancay - 2 (*) X X X X
Jodrell - 1 X X ] 189.13 | 407.48
Jodrell - 2 || 438.29 [ 944.27 || 438.52 | 944.76
Jodrell - 3 52.74 | 113.62 || -30.76 | -66.28

TAB. 9.9: Ecart en temps t—to (exprimé en jours) a partir duquel le troisiéme terme du développement de Taylor
(cf. relation 9.8) devient supérieur & 0.01 puis 0.1 en phase. Les éphémérides [Nancay - 1] et [Jodrell Bank -1]
ne possédant pas de date de référence respectivement pour l’année 2000 et 2001, les cases sont marquées d’un
X.

(*) L’éphémeéride [Nangay - 2| ne donne pas de valeurs pour la dérivée seconde de la fréquence.

que le terme cubique en v du développement peut étre négligé excepté pour la troisiéme éphéméride de

Jodrell Bank. En effet, pour celle-ci la dérivée seconde est un des paramétres libres de I’ajustement des

données radio et sa valeur est particuliérement grande comparée aux autres éphémeérides. Dans ce cas,

le terme cubique qui était jusqu’alors négligeable devient de 'ordre de 0.01 en phase aprés seulement

113 jours pour 2000 et atteint méme les 0.1 aprés seulement 66 jours pour 2001! II est évident qu’une

extrapolation de cette éphémeéride pour les données de CELESTE implique la prise en compte de cette

dérivée seconde de la fréquence.

De toute évidence, I’approximation de la dérivée seconde par la formule 9.4 est inappropriée dans

ce cas puisque le rapport des variations de phase associés pour un méme écart en temps donné est de :

Agpn Uph _ Vph 574 pour 2000 (9.6)

Ay, Uy 2% ] 2896 pour 2001 '

Il ne faut pas perdre de vue que la RMS des résidus donnée pour chaque éphémeéride sous-entend que
I’on prenne ’ensemble des parameétres ajustés, y compris la dérivée seconde.

9.4.3 Compatibilité des éphémeérides

Dans un premier temps, nous avons cherché a vérifier la compatibilité des différentes éphémérides
entre elles. Le principe est simple : en prenant les parameétres d’'une éphéméride Ephi, on tente de
calculer par extrapolation les parameétres v et ¢ donnés par une éphéméride Ephy. Dans chaque cas,
on calculera le terme d’erreur relatif entre la fréquence extrapolée (indicée ext) et la fréquence attendue
par I’éphéméride (indicée eph), ainsi que I’écart entre la phase extrapolée et la phase attendue :

A¢ = Peat _¢eph

Q _ |Vezt7’/eph| (97)

v - Veph
On remarquera tout de méme que ’erreur commise sur la phase est affectée d’une incertitude due a
la périodicité. Le nombre de tours exacts entre les deux éphémérides est impossible a déterminer. Afin
de s’assurer qu'un A¢ proche de 0 (ou de 1) est bien révélateur d’'une bonne cohérence entre deux
éphémeérides, on effectue 'extrapolation dans les deux sens, & savoir de Ephq vers Epho puis de Ephs
vers Eph;.

Afin de simplifier la compréhension, les résultats seront donnés sous forme de tableaux dont les
lignes correspondent aux éphémérides pris pour référence et les colonnes les éphémeérides d’arrivée. On
divisera également le tout en deux tableaux : un premier tableau pour les éphémérides de I’année 2000
uniquement, puis un second pour 2001. Seules les écarts en phase figurent dans ces tableaux, l'erreur
relative sur v étant dans tous les cas inférieure a quelques 107Y.
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‘ H Nancay - 1 ‘ Nancay - 2 ‘ Jodrell - 1 ‘ Jodrell - 2 ‘ Jodrell - 3 ‘

Nancay - 1 X -0.030 X -0.046 -0.046
Nancay - 2 0.030 X X -0.034 -0.039
Jodrell - 1 X X X X X
Jodrell - 2 0.059 0.030 X X -0.009
Jodrell - 3 0.052 0.022 X 0.004 X

TAB. 9.10: Extrapolation d’une éphéméride de l’année 2000 vers une autre éphéméride de ’année 2000.

‘ H Nancay - 1 ‘ Nancay - 2 | Jodrell - 1 ‘ Jodrell - 2 | Jodrell - 3 ‘

Nancay - 1 X X X X X
Nancay - 2 X X 0.012 0.018 0.047
Jodrell - 1 X 0.051 X -0.002 -0.004
Jodrell - 2 X 0.049 0.009 X 0.004
Jodrell - 3 X 0.050 0.185 0.085 X

TAB. 9.11: Extrapolation d’une éphéméride de l’année 2001 vers une autre éphéméride de ’année 2001.

Si lon en juge par les résultats figurant dans les tableaux 9.10 et 9.11, les différentes éphémérides
provenant d’un méme observatoire sont compatibles entre elles, excepté pour la premiére et la seconde
éphémeéride de Jodrell Bank qui divergent d’au moins 0.185 en phase lorsque 'on extrapole les para-
meétres de la derniére éphéméride pour obtenir la seconde. En ce qui concerne la compatibilité entre
les deux sources d’éphémérides radio, elles semblent en accord avec toutefois un petit écart en phase -
dans un sens comme dans 'autre - compris entre 1 et 5 centiémes de tour.

9.4.4 Précautions d’utilisation

Comme on peut le voir dans les différents tableaux d’éphémérides, la solution obtenue pour une
époque donnée dépend bien entendu des parameétres fixés et libres dans la procédure d’ajustement des
données radio. Ainsi, lorsque 'on calcule la phase en prenant une éphéméride pour référence, il est
essentiel de rester cohérent avec celle-ci. Ceci sous-entend que les coordonnées du pulsar utilisées dans
la procédure de barycentrisation sont identiques a celles figurant dans I’éphéméride (méme ascension
droite et déclinaison et bien entendu la méme époque : coordonnées B1950 ou J2000). On doit également
prendre garde aux valeurs des différents parameétres y compris la dérivée seconde de la fréquence lorsque
celle-ci est suffisamment importante pour contribuer au calcul de la phase sur Uintervalle de temps
considéré.
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Chapitre 10

Chronométrage des pulsars

10.1 Phase du pulsar

10.1.1 Définition

Une fois les dates des événements ramenées au barycentre du Systéme Solaire, on peut débuter la
recherche de périodicité. Pour ceci, on traduit les dates barycentrées obtenues en terme de nombre de
tours du pulsar effectués depuis une date ¢y donnée. Plus précisément, on s’intéresse a la fraction de
tour correspondant & chaque événement, la partie entiére dépendant bien évidemment de la référence a
partir de laquelle on a commencé & compter les rotations. Cette fraction de tour calculée pour chaque
événement constitue ce que 'on appelle la phase.

10.1.2 Calcul de la phase

Comme on 'a vu dans le chapitre 9, les éphémérides radio fournissent les parameétres de la dy-
namique rotationnelle du pulsar (v,7, ) pour une date de référence ty. On a vu également que ces
parameétres avaient été obtenus suite & un ajustement des données radio mesurées par un développement
limité de la fréquence rappelée ci-dessous :

(t — to)?
2

De la méme maniére, on calcule alors la fréquence du pulsar pour chacun des événements mesurés a la

date ¢. En intégrant cette relation, on détermine ainsi le nombre de tours N (t) effectués par le pulsar

a la date t depuis la date de référence % :

v(t) = v(to) + (to) - (¢ — to) + U(to) - (10.1)

(t — tg)?
2

(t —tp)3

N(t) = N(to) +v(to) - (t —to) + ©(to) - 5

+ir(to) - (10.2)

avec

N(to) = No + o (10.3)

ou Ny et ¢y correspondent respectivement au nombre entier et & la fraction de tours effectués par le
pulsar a linstant ¢y. Le nombre Ny de tours est bien sir inconnu et ne présente aucun intérét. En
revanche, ¢¢ est connue et est fournie avec les autres parameétres dans les éphémérides. L’émission
d’un pulsar est par définition répartie uniquement sur une fraction de la période de rotation. Afin de
mettre en évidence un signal pulsé, on cherche donc & déterminer & quel moment de la période sont
émis les photons considérés (c’est a dire a quelle phase ¢), et ceci quelle que soit la période considérée
(c’est a dire quel que soit N). On tronque alors N (t) et on ne conserve que la partie décimale ¢(¢) du
développement :

(t — tp)?
2

(t —to)3

¢(t) = ¢p(to) + FRAC |v(to) - (t — to) + (to) - 5

+ ﬁ(to) . (10.4)
ou FFRAC signifie partie décimale.
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10.1.3 Précision de ’approximation de Taylor

Par définition, un développement limité ne peut s’appliquer que dans un domaine de temps restreint
et centré sur la référence en temps. Comme on ’a vu au chapitre 9, les parametres fournis par les
éphémeérides sont obtenus en ajustant les données mesurées par un polynéme sur la fréquence dont
le degré dépend du nombre de paramétres libres. Le développement de Taylor donné par la relation
10.1 correspond en fait au polyndéme obtenu par ajustement des données radio. On comprend donc
que l'intervalle sur lequel I'approximation reste correcte n’est autre que le domaine de validité de
I’éphéméride utilisée, c’est a dire l'intervalle de temps sur lequel ont été prises les données radio.

Mais ceci sous-entend que les parameétres utilisés dans le développement de Taylor sont exactement
ceux figurant dans ’éphémeéride. Si I'utilisation des parameétres (o, v(to), (o), ¢(to)) est une évidence,
il existe cependant une ambiguité concernant la dérivée seconde de la fréquence. Comme on a pu le
voir dans les éphémérides de PSR B1951+32, le nombre de parameétres libres dans ’ajustement des
données radio varie d’'une éphéméride a I'autre. Dans certains cas, la dérivée seconde est fixée a 0, alors
que pour d’autres, sa valeur est déterminée par ’ajustement des données. L’approximation de Taylor
pour le calcul de la fréquence et de la phase des événements doit tenir compte de la valeur issue de
I’éphémeéride.

Toutefois, il se peut que ce dernier terme (tp) soit sans importance. En effet, la valeur de la dérivée
seconde est trés faible et sur des courts intervalles de temps le terme cubique de la phase demeure bien
inférieur & la précision souhaitée sur la phase (cf. chapitre précédent).

10.2 Courbes de lumiére

La courbe de lumiére - phasogramme - est en quelque sorte l'illustration de toutes les étapes ex-
plicitées précédemment, & savoir la procédure de barycentrisation suivie du calcul de la phase par
extrapolation des éphémérides radio. Il s’agit tout simplement d’un histogramme des phases de 1’en-
semble des événements considérés. Une émission pulsée se traduit dans la courbe de lumiére par un
excés dans certains canaux. Par souci de lisibilité, on a I’habitude de représenter deux périodes du
pulsar, c’est a dire un phasogramme allant de 0 & 2 en phase.

10.3 Le Crabe Optique

10.3.1 Meéthode et instrumentation

La prise de données optiques utilise la totalité de la chaine optique ainsi qu’une partie de 1’élec-
tronique de CELESTE. En pratique, on oriente quelques héliostats (de 3 a 6 héliostats) en pointé
paralléle sur le pulsar du Crabe et on récolte les courants d’anode des photomultiplicateurs corres-
pondants. Dans le mode standard de fonctionnement de CELESTE, les courants issus de chacun des
quelques PMs concernés sont convertis en tensions, digitisés et enfin enregistrés sur disque. La conver-
sion courant-tension s’effectue par intégration de la charge sur une durée ~ 1 us et donc bien inférieure
a la période du pulsar. Pour le Crabe optique, les sorties courants des quelques héliostats concernés
sont dans un premier temps couplés a une capacité afin d’extraire la composante continue du bruit de
fond de ciel et de la Nébuleuse. Ensuite, elles sont envoyées sur une carte ADC 12 bits (des essais ont
été effectués sur 16 bits mais un échantillonnage 12 bits s’avére amplement suffisant pour extraire le
signal pulsé) dont les signaux sont lus et enregistrés par un PC a une fréquence de 2 KHz.

Toutefois, cette procédure ne permet pas de dater les événements. Rappelons que 'acquisition de
CELESTE comprend U'enregistrement des temps d’arrivée de chacun des événements ayant déclenché le
détecteur. Cette procédure est réalisée par le biais d’une horloge GPS synchronisant toutes les secondes
le processeur chargés de la datation. Ainsi, lors de la prise de données optique, une injection de charge
permet de déclencher le détecteur et de générer des dates GPS. Ce méme signal est également envoyé
sur 'une des huit voies de la carte ADC et permet par la suite de synchroniser les courants enregistrés
aux dates GPS stockées dans les blocs standard de données.
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La prise de données optiques sur le Crabe est réalisée en effectuant simultanément deux acquisitions
de quelques minutes :

1. une acquisition standard permet d’assurer le suivi des héliostats et I’enregistrement des blocs de
données contenant les dates GPS.

2. une acquisition sur le PC dédié aux prises de données optiques permet d’enregistrer les signaux
digitisés des différentes voies de la carte ADC, & savoir N voies pour les courants des N PMs
utilisés et une voie pour l'injection de charge.

10.3.2 Traitement des données

La phase de traitement des données a été réalisée par Denis Dumora et comprend :

1. la synchronisation des différentes voies courants avec la voie injection de charge et les dates GPS.

2. le filtrage des fréquences parasites & ’aide d’une procédure de transformée de Fourier rapide
(FFT), la principale source de bruit étant le 100 Hz et ses harmoniques provenant de la lumiére
artificielle.

10.3.3 Reésultats et utilisation des données optiques
10.3.3.1 Le phasogramme optique et la procédure de datation

La figure 10.1 représente la courbe de lumiére obtenue a partir d’une prise de données d’'une dizaine
de minutes réalisée avec 6 héliostats en pointé paralléle sur le Crabe. Comme on peut le voir, les pics
obtenus sont exactement aux intervalles de phase radio attendus. Ce simple fait est d’une importance
capitale puisqu’il nous permet de valider & la fois la procédure complexe de barycentrisation - d’un
point de vue compréhension physique mais également d’un point de vue code informatique - et le
calcul des phases par extrapolation des éphémérides radio. L’information temporelle étant obtenue
via un déclenchement sur une injection de charge, ce test a également 'avantage de permettre une
vérification de la datation par le GPS de nos données lors de I'aquisition.

10.3.3.2 Limite des éphémérides

En construisant le phasogramme optique & partir de différentes éphémeérides, il est également pos-
sible d’apprécier le domaine de validité des éphémérides radio. Les phasogrammes de la figure 10.1
correspondent aux données optiques accumulées lors de la prise de données du 16 décembre 2001. Le
phasogramme du haut a été réalisé par extrapolation des éphémérides du 15 décembre 2001. De haut
en bas, les phasogrammes de la colonne de droite ont été construits respectivement par extrapolation
des éphémeérides du 15 janvier 2002, 15 février 2002 et 15 mars 2002. On constate un décalage progressif
des pics au fur et & mesure que ’écart en temps séparant la date des données de la date de référence des
éphémeérides augmente. Ce décalage en phase est quasiment nul pour un mois, et devient de 'ordre de
0.1 apres une extrapolation de 3 mois. L’amplitude du phénomeéne dépend bien évidemment du pulsar
considéré par le biais de ses paramétres rotationnels (ralentissement P et plus faiblement P)

10.3.3.3 Mise en évidence d’un glitch sur le Crabe

Comme cela a déja été précisé en 9.2.1, les glitches se traduisent par une accélération soudaine de la
rotation du pulsar. Le pulsar ralentit ensuite progressivement pour retrouver approximativement son
régime «normal» aprés plusieurs jours. De toute évidence, si on prend pour référence une éphéméride
radio dont la date est comprise dans cette période de décroissance, ’extrapolation sera fausse et la
phase trouvée sera légeérement décalée, ce décalage dépendant bien entendu de l'intensité du glitch et
de la durée séparant les événements considérés de ’éphémeéride en question.

Il se trouve qu’un glitch significatif a été recensé dans les éphémeérides le 24 aotut 2001, soit environ
quatre mois avant la prise de données optiques du 16 décembre 2001. La colonne de gauche de la figure
10.1 représente de haut en bas les phasogrammes obtenus par extrapolation des éphémérides du 15
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‘ Pulsar ‘ Nature de 1’émission optique ‘ Emission pulsée

Crabe magnétosphere oui

Vela magnétosphere + thermique oui

PSR B0545-69 magnétospheére oui
PSR B0656+14 magnétosphere + thermique oui
Geminga magnétosphere + thermique oui
PSR B0950-+08 thermique non
PSR B1929+10 thermique non
PSR B1055-52 thermique non

TaB. 10.1: Les huit pulsars optiques détectés a ce jour et la nature de leur émission en optique. Seuls cing
parmi les huit pulsars optiques observés présentent une émission pulsée. Les pulsars du Crabe et PSR B0540-69
sont trop éloignés (respectivement 2 et 49 kpc) pour que l’émission optique observée puisse étre thermique. Pour
Vela, la luminosité est trop forte pour étre d’origine excusivement thermique. L’émission optique des deux autres
pulsars, PSR B0656+14 et Geminga, est probablement un mélange entre émission thermique et émission au sein
de la magnétosphere.

novembre, 15 octobre et 15 septembre 2001. Les décalages en phase respectifs sont approximativement
-0.05, -0.15 et +0.1. L’origine de ces déphasages peuvent avoir deux origines. Comme ceci a été vu
précédemment, 'extrapolation au-dela des limites de validité des éphémérides introduit un décalage
des pics du phasogramme. Toutefois, si on compare les décalages observés a partir des extrapolations
des éphémeérides du 15 octobre et du 15 février (c’est a dire £2 mois autour des données), "amplitude
semble plus importante pour les éphémérides d’octobre, plus proche du glitch. La différence de signe
dans les déphasages observés pour les phasogrammes d’octobre et de septembre semblent indiquer que
les décalages introduits sont en réalité supérieurs aux simples écarts mesurés entre le pic principal et
le 0 des phases. La perte de la phase introduite par le glitch est probablement équivalente & plusieurs
tours dans la rotation du pulsar.

10.4 Les pulsars optiques et CELESTE

10.4.1 Pulsars optiques

Trés peu de pulsars ont été observés dans le domaine optique. La premiére détection fut celle du
Crabe en 1969. Depuis, sept pulsars supplémentaires ont été ajoutés a la liste. Parmi ces huit pulsars,
seuls cing présentent une émission pulsée. Pour les trois autres pulsars, I’émission optique n’est pas
d’origine magnétosphérique mais uniquement thermique (cf. tableau 10.1).

Comme tout a chacun sait, la confrontation des observations réalisées sur différentes longeurs d’onde
est extrémement riche en informations. En ce qui concerne l’émission gamma, des études semblent
démontrer qu’elle soit corrélée dans certains cas a I’émission optique.

Malgré une modélisation de I’émission gamma haute énergie de plus en plus détaillée, les théories
actuelles expliquent difficilement les disparités observées entre les différents pulsars gamma. Face a
ce constat, A. Shearer et A. Golden ont réalisé une étude phénoménologique des données optiques
accumulées sur les cing pulsars optiques [100]. Partant du constat que les 3 plus jeunes et plus brillants
pulsars (Crabe, Vela et PSR B0540-69) présentent des courbes de lumiéres différentes et par conséquent
des rapports différents entre le flux intégré et le flux des pics, ils ont choisi pour parameétre de leur
analyse la luminosité du pic principal seule. Leurs études mettent clairement en évidence une corrélation
entre les parameétres des différents pulsars optiques (champ magnétique au niveau du cylindre de
lumiére, densité de courant évalué par le modeéle de P. Goldreich et W.H. Julian, et ’age du pulsar)
avec leurs luminosités (cf. figure 10.2). La corrélation «luminosité - champ magnétique au niveau du
cylindre de lumiére» joue en faveur de I’hypothése d’une émission optique dans la partie externe de la
magnétospheére (proche du cylindre de lumiére). De plus, ces corrélations semblent se vérifier également
a partir des indices spectraux définis par EGRET, laissant présager une coincidence entre ’émission
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Fic. 10.1: Crabe optique avec CELESTE : phasogramme réalisé a partir des données optiques du 16 décembre
2001. Par souci de lisibilité, le phasogramme est représenté sur deux périodes. Les phases ont €té calculées par
extrapolation de diverses éphémérides : la figure du haut a été réalisée a partir des bonnes éphémérides (15
décembre 2001) ; les siz figures du bas ont été réalisées a partir d’éphémérides de plus en plus éloignées des
données (£1 mois, £2 mois et £3 mois). Sur les trois figures de la colonne de droite, on constate un décalage
des pics qui croit avec la durée de extrapolation. Sur les trois figures de gauche, le phénoméne semble plus
important. Cet effet est di au glitch du 24 aotdt 2001 qui a accéléré la rotation de [’étoile. Avec le temps, la
vitesse de rotation du pulsar décroit exponentiellement et I’étoile récupére sa dynamique rotationnelle d’avant le
glitch. Les décalages en phase observés diminuent lorsque ’on s’éloigne du glitch, confirmant cet effet.
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optique et I’émission gamma haute énergie. Ainsi, A. Shearer et A. Golden émettent '’hypothése que les
émissions pulsées optique et gamma seraient issues d’une méme population de particules. L’émission
optique serait obtenue par ’émission synchrotron tandis que la composante gamma serait réalisée par
rayonnement de courbure.

10.4.2 Observation de pulsars optiques avec CELESTE
10.4.2.1 Intérét des observations en optique

Les données optiques sont d’une grande richesse pour CELESTE puisqu’elles permettent de tester
la procédure de datation barycentrique et de controler les éphémérides. Ce dernier point est particulie-
rement important en ce qui concerne PSR B1951+432. En effet, les éphémérides radio utilisées pour ce
pulsar sont trés pauvres et rien ne certifie que nous les interprétons correctement!. Une observation en
optique nous permettrait de nous assurer dans un premier temps qu’elles sont fiables puis dans une se-
conde étape de déterminer avec plus de précision le domaine de validité de celles-ci. Malheureusement,
aucune émission optique n’a pu étre mise en évidence pour ce pulsar a I’heure actuelle. En revanche,
I’observation de pulsars avec CELESTE dans le domaine optique pourrait étre intéressante d’un point
de vue physique; c’est pourquoi nous allons chercher ici & déterminer la magnitude limite observable.

10.4.2.2 Significativité et flux

Avant de démarrer une quelconque campagne d’observation sur l'un des pulsars optiques, il est
essentiel d’évaluer la faisabilité de telles observations. Dans cet objectif Thibault Cavalié et Denis
Dumora ont réalisé des études préliminaires a partir des données optiques accumulées sur le Crabe [9].
Dans cette étude, ils ont évalué la significativité du pic principal pour une unique prise de données de
~17 min 28.576 s , et ont obtenu une valeur de ~28.78 o. Cette significativité évoluant en racine carré
de la statistique (c’est a dire qu’en multipliant la statistique par quatre on augmente la significativité
d’un facteur 2 seulement), on peut ainsi évaluer la significativité Sy; qu’il serait possible d’atteindre
aprés une heure d’acquisition :

60 min
Sip = 28.78 - \/17 986 S 53.32 ~ 50 (10.5)

soit approximativement 500 pour seulement une heure de données optiques. Compte tenu de ces ré-
sultats, une détection d’un autre pulsar optique avec CELESTE avec une significativité d’au moins 50
(soit 10 fois moins) ne sera possible en une heure d’acquisition que si Uintensité du pic est au moins
égale & 1/100 de celle du pic principal du Crabe.

Connaissant la distance D70 et le flux @700 a la surface de I'étoile d'un pulsar de rayon R, on
détermine le flux observé au niveau de la Terre par :

2
(I)Terre _ Fsource R (10 6)
pulsar — “pulsar 2 .
pulsar

Connaissant le flux ®527¢ et la distance Dcpqpe du pulsar du Crabe, on peut exprimer pour le pulsar

considéré le flux observé normalisé & celui du Crabe par :

2
Dcrabe
LTerre — [, source (107)
Dpulsar
avec
source
l
LSO’IM"C@ — %
crabe
10.8
Terre ( )
LT@T‘T‘G _ pulsar
- @Terre

crabe

1Un calcul indépendant des phases de nos événements a été réalisé par L. Kuiper a partir des dates GPS issues de
l'acquisition et en utilisant les mémes éphémeérides : les résultats se sont avérés identiques.
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Fic. 10.2: Analyse de A. Shearer et A. Golden réalisée a partir de ['observation de cing pulsars optiques.
Les corrélations entre la luminosité optique et divers parameétres tels que le champ magnétique, la densité de
particules ou encore ’dge, semblent préconiser une émission optique loin de la surface de l’étoile de type Outer

Gap.
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Pulsar Distance Terre-Pulsar | Luminosité optique du pic
(kpc) [,source | Ll'erre
Crabe 2 1 1
Vela 0.5 21 336x10°°
PSR B0540-69 49 0.14 233.2x1076
PSR B0656+14 0.25 0.3x107 19.2x107°
Geminga 0.16 0.1x107° 15.6x1076

TAB. 10.2: Distances et luminosités optiques du pic pour cing pulsars. Les valeurs des luminosités sont norma-
lisées a celle du Crabe. Les colonnes 3 et 4 correspondent respectivement aux luminosités au niveau de la source
et observées au niveau de la Terre (cf. relation 10.7). (Tableau issu de [100]).

La condition de détection d'un pulsar optique avec CELESTE établie précédemment se traduit par :

2
LTerre — [source ( Dcrabe ) > 1/100 (10.9)

pulsar

Si on en juge par les luminosités des pics des différents pulsars optiques figurant dans le tableau 10.2,
aucun pulsar optique n’est suffisamment intense pour pouvoir étre détecter avec CELESTE. Méme
Vela qui présente le flux le plus important est prés de 3000 fois moins intense que le Crabe.

10.4.2.3 Traduction en terme de magnitude

La loi de Pogson nous dit que pour deux étoiles de magnitudes m et m’ et d’éclairement e et €’ la
différence des magnitudes est reliée au rapport des éclairements par :

!

m—m' =2.5log = (10.10)
e

La magnitude optique du Crabe étant m’=16.7 [78], la magnitude m d’un pulsar d’éclairement 100
fois moindre que celui du Crabe est donné par la relation :

/

e
77100 21.6 (10.11)
soit un seuil en magnitude pour la détection d’un pulsar optique avec CELESTE défini par m<21.6.
Cette expression ne tient pas compte des conditions optiques et des fluctuations liées & 1’électronique
et constitue certainement une surestimation de la magnitude limite.

PSR B1951+32 n’est pas présenté ici. Toutefois, sa magnitude en optique se situerait autour de
24-26, excluant toute possibilité pour CELESTE de détecter ce pulsar en optique.

m = 16.7 4+ 2.5log



Chapitre 11

Analyse d’une courbe de lumiére

11.1 Tests d’uniformité

Une fois les phases calculées pour chaque événement on construit la courbe de lumiére et on cherche
alors & mettre en évidence une éventuelle modulation de cette distribution de phases & la fréquence
radio attendue. Dans le cas d’un signal pulsé important, le choix du pas de I'histogramme peut étre
pris & peu prés au hasard et le signal en question est alors visible - & l'oeil - sur la courbe de lumiére
résultante. Toutefois, si la fraction pulsée est en faible proportion, la mise en évidence d’un signal
est loin d’étre si triviale. En ce qui nous concerne, la proportion de gamma est faible par rapport au
nombre d’événements d’origine hadronique, et la fraction de gamma pulsés attendue 'est davantage
encore. Comme on le verra par la suite, ’oeil humain est loin d’étre suffisamment sensible et peut
meéme étre facilement abusé. On doit alors faire appel a des tests statistiques appropriés. Les trois test
statistiques les plus répendus sont présentés ici. Il s’agit des tests du x? et du Z2,, et du H-test.

11.1.1 Tests classiques : x? et Z2
11.1.1.1 Test du x? de Pearson

On représente la distribution des phases calculées par un histogramme & N pas et on cherche a
déterminer le x? équivalent en effectuant la somme des carrés des déviations de chaque canal par
rapport a la distribution attendue. Dans le cas d’une distribution de phases décrite par une fonction
y(¢), Pespression du x? est :

2
n — :
; o:
=1 ¢
oil n; est le nombre d’événements dans le canal ¢ de I'histogramme et o? la variance associée.

Pour un x? donné, la probabilité d’observer une valeur supérieure ou égale & celle-ci est donnée

par :

+oo
P = [, fzvds (11.2)
X
ou (v—2)/2¢—2/2
flzv) = ST )
z > 0 (11.3)
v = nombre de degrés de liberté

Dans le cas d’une absence de signal pulsé et si le nombre d’événements par canal est suffisamment

2

grand, la distribution des m; suit une loi de Poisson et dans ce cas o; = n; , et la distribution attendue

est équivalente a une constante égale & la moyenne des n; , ce qui se traduit par :
a; = \/m

y(¢i) = + L ni=(n;) (11.4)
v = N -1
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d’o finalement Iexpression du x? calculée dans le cas des phasogrammes :

— i("l_nﬂ (11.5)

=1

En astronomie X, le bruit de fond est faible et le signal suffisamment important pour que le test du x?
s’avere efficace. En revanche, dans le domaine d’énergie de CELESTE, on est confronté a un bruit de
fond considérable (dans le cas du pulsar du Crabe, il s’agit des événements d’origine hadronique et des
gamma provenant de I’émission continue de la nébuleuse associée) treés largement majoritaire. Dans le
cas de figure ou le signal pulsé est en faible proportion, on comprend bien que le choix du nombre de
canaux doit étre approprié a la largeur et & la position du pic. En effet, si le pic est & cheval sur deux
canaux voisins, I’'amplitude dans chaque canal est alors divisée par deux. Le x? ne prenant en compte
que 'amplitude des déviations par rapport & la moyenne, celui-ci est alors diminué. Le phénomeéne
est identique lorsque la taille du pas est supérieure & la largeur du pic. Le succés de ce test est par
conséquent directement lié au choix préalable du nombre de canaux dans le phasogramme.

11.1.1.2 Test du Z2,

Tout comme le test du x?, le test du Z2, mesure la différence entre une distribution de phase
uniforme et celle obtenue. Mais, contrairement au premier, celui-ci est indépendant du choix du nombre
de pas dans I’histogramme et est basé sur le calcul des puissances de Fourier sur les m premiéres
harmoniques.

Rappelons tout d’abord que la phase ¢ correspond a une fraction de tour du pulsar, c’est & dire
qu’a chaque phase ¢ on peut associer I’angle 6 correspondant compris entre 0 et 27 défini par § = 27 ¢.
Par abus de langage, on nommera également phase cet angle 6 associé.

Considérons une fonction f(f) représentant la fonction densité normalisée des N phases 6; des N
événements considérés définie par :

1 N
= NZé(ei) (11.6)
=1

Afin d’éviter I'écriture des fonctions delta, on approxime la fonction f(¢) par une série de Fourier
fm($) construite sur les m premiéres harmoniques et définie par :

fm(0) = li (cj cos(j0) + B cos(j6)) (11.7)

>1

ou «yp, aj, 3 sont les moments trigonométriques de la série de Fourier définis empiriquement par :

a = 0" 1(0)d0 = 3
aj = JoT F(0)cos(j0)d0 = &SI, cos(j6) (11.8)
Bi = R 1O)sin(j0)dd = 5 S, sin(j6)

Tout comme le test de Pearson, on exprime la déviation de la distribution de phase mesurée a une
ditribution de phase f(¢) par le biais du paramétre Z2 dont ’expression est donnée par :

221N /27r — (o )] (11.9)

Dans le cas d’une absence de signal pulsé, la distribution de phase attendue est constante. La condition
de normalisation donne alors f(€) = 1/27. En utilisant 'approximation en série de Fourier de f(0)
donnée par la relation 11.7, expression pour ’harmonique m de Z2? devient :

1

72 = 2xN /027r {fm(e) _ Erde (11.10)
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ce qui conduit finalement & I’expression :

m

7% =2N Y (a2 + 4} (11.11)

J=1

La probabilité de Z2 dans le cas d’'une absence de signal est en fait une probabilité de x? avec 2m
degrés de liberté.

L’avantage du test du Z2, par rapport au test de Pearson est qu'il est complétement indépendant
de la maniére dont on représente la courbe de lumiére. En effet, quels que soient le nombre de canaux
et ’origine choisis, la puissance du test reste la méme. Toutefois, il présente un inconvénient majeur qui
est le choix de 'harmonique m. Selon le type de pic, le numéro de I’harmonique optimale difféere. Pour
un pic étroit une harmonique élevée est préférable tandis que pour des pics larges des harmoniques
faibles permettront de détecter le signal pulsé. On voit donc que le test du Z2, est efficace & condition
d’avoir une idée a priori du profil de la courbe de lumiére.

11.1.2 H-test de de Jager
11.1.2.1 Définition

Le H-test de de Jager [23, 24| a pour base le test du Z2, explicité juste avant. La différence réside
uniquement dans le choix de ’harmonique m. Alors que pour le test du Z2, on fixait celle-ci a priori, le
H-test calcule la valeur optimale M de 'harmonique qui minimise 'intégrale de la relation 11.10. Ceci
présente ’avantage de permettre la détection d’un signal pulsé quel que soit la forme de la courbe de
lumiére : un ou plusieurs pics étroits ou larges. Pour déterminer le numéro de I’harmonique optimale
M, on cherche en fait la valeur notée H satisfaisant la relation :

H= max (27, —4m +4) = 23, - 4M + 4 (11.12)
oit M correspond & I'harmonique m pour laquelle la valeur Z2 — 4m + 4 est maximale. De Jager et
al. ont démontré que ’harmonique optimale était toujours situé dans les 20 premiéres. C’est pourquoi
la série est tronquée a 20 dans la relation 11.12. Toutefois cette expression n’est valable que pour un
nombre d’événements N>100. A partir de simulations Monte Carlo, De Jager et al. ont estimé les
probabilités associées a différentes valeurs de H :

0.9999755 - ¢ 0-39802H si0< H <23
P(h>H) ={ 1.210597 - e(—0-45901H+0.00220001) i 93 |1 < 5 (11.13)
<4-10°8 si H > 50

11.1.2.2 TIllustration

Afin de mieux apprécier la sensibilité du H-test, quelques simulations ont été effectuées. Il s’agit en
fait d’étudier succinctement le comportement de ce test selon différent critéres tels que la proportion
d’événement pulsé, la statistique, la largeur du pic, ou encore le nombre de pics.

Pour ceci, on tire aléatoirement N phases comprises entre 0 et 1 dont une fraction f est pondérée
par une fonction gaussienne f,(¢) (cf. relation 11.14) dans le but de reproduire la présence d’un signal
pulsé sur un fond continu. La sommation sur I'indice k permet de reproduire la périodicité du signal.

_ (= (u—k))?
Z e 27 (11.14)

k=—1

Le profil étant aléatoire, on a effectué plusieurs tests permettant de tracer les distributions des valeurs
de H et de M (harmonique optimale) obtenues & chaque test. Les figures suivantes illustrent ’évolution
de ces distributions avec des valeurs différentes des parameétres définissant la fonction de pic f,(¢) et
la statistique utilisée.
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Fic. 11.1: Absence de signal : 10000 simulations de 100000 événements tirés uniformément en phase entre 0
et 1. La figure de gauche représente la distribution des valeurs de H obtenues. La figure de droite illustre la
distribution des harmoniques M optimales pour chacun des tests. On voit qu’en absence de signal les valeurs de
H sont inférieures a 10 et les harmoniques M basses (le plus souvent M=1). Cette figure est a lorigine méme
des expressions des probabilités données en 11.13.

1. On constate que dans le cas d’absence de signal pulsé, la distribution de H est exponentielle et
que ’harmonique M correspondante est faible et le plus souvent égale & 1. Cette distribution est
a Porigine méme des formules analytiques permettant de calculer la probabilité d’obtenir une
valeur de H supérieure & celle obtenue (cf. relation 11.13).

2. Curieusement, lorsque I'on augmente la fraction pulsée (figure 11.2) pour une méme statistique,
la puissance du H-test reste la méme.

3. En revanche, pour une méme proportion de signal périodique, une augmentation de la statistique
(figure 11.3) se traduit par une croissance des valeurs délivrées par le H-test. Ce cas de figure est
particuliérement intéressant. En effet, si un signal pulsé apparait dans des données, 'augmen-
tation de la statistique par I'ajout de prise de données successives devrait se traduire par une
augmentation progressive des valeurs données par le H-test.

4. En ce qui concerne l'invariance par rotation du H-test, la figure 11.4 montre bien que quelque
soit la position du pic, la puissance du test reste la méme.

5. De méme, la figure 11.5 est conforme a ce qui a été dit précédemment, & savoir que pour un pic
étroit ou large I’harmonique M est respectivement élevée ou faible.

6. La derniére figure (figure 11.6) représente la distribution des valeurs H et M dans le cas d’un
signal pulsé caractérisé par deux pics dans la courbe de lumiére. On voit que méme dans ce cas
de figure le H-test permet de détecter un signal, contrairement au test du Z2.

11 faut toutefois étre prudent. Les distributions sont relativement larges et de petites valeurs de H-test
peuvent étre compatibles avec les deux hypothéses «présence» et «absence» de signal. Toutefois, étant
donnée la distribution obtenue pour une distribution uniforme des phases, on comprend bien qu’une
valeur de H-test supérieures a 10 correspond a une probabilité que le phasogramme testé soit uniforme
en phase relativement faible. En fait, la formule analytique donne une probabilité inférieure a 2% pour
H=10 et de seulement 0.035% pour H=20.
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FiG. 11.2: Evolution des paramétres du H-test avec la fraction d’événements pulsés : distribution des valeurs
de H et des harmoniques M obtenues pour 10000 tests avec 100000 événements. Le pic injecté a une largeur
o = 0.03 et est centré en p = 0.5. De haut en bas, la fraction f d’événements pulsés est de 0.001, 0.005 et 0.01.
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FiG. 11.3: Evolution des paramétres du H-test avec la
moniques M obtenues pour 10000 tests. Le pic injecté

50000 et 100000.

statistique :

distributions des valeurs de H et des har-

a une largeur o = 0.03 et un est centré en pn = 0.5 et
représente une fraction f = 0.003 du nombre total d’événements. De haut en bas, la statistique est de 10000,
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Fi1aG. 11.4: Evolution des paramétres du H-test avec la position du pic : distributions des valeurs de H et des
harmoniques M obtenues pour 10000 tests de 100000 événements. Le pic injecté a une largeur o = 0.03 et
représente une fraction f = 0.003 du nombre total d’événements. De haut en bas, la position p du pic en phase
est 0.2 et 0.7.
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FiG. 11.5: Evolution des paramétres du H-test avec la largeur du pic : distributions des valeurs de H et des
harmoniques M obtenues pour 10000 tests de 100000 événements. Le pic injecté est centré en pu = 0.5 et
représente une fraction f = 0.003 du nombre total d’événements. De haut en bas, la largeur o du pic est 0.01,
0.1, 0.15, 0.20. Au fur et a mesure que l'on élargit le pic, les valeurs du H-test ainsi que les harmoniques
diminuent.
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F1G. 11.6: Distribution des parameétres de H-test pour un profil a deuz pics : distributions obtenues pour 10000
tests de 100000 événements. Les pics injectés ont une largeur o = 0.03 et sont centrés en u; = 0.2 et ps = 0.7.
Chaque pic est composé d’une fraction f = 0.003 du nombre total d’événements total.

11.2 Limite supérieure

11.2.1 Principe

On ne peut prétendre & partir d’'un phasogramme statistiquement plat qu’aucun signal pulsé ne
soit présent. On peut uniquement affirmer que le signal est inférieur ou comparable aux fluctuations
statistiques du fond. On détermine alors le nombre maximum d’événements pulsés qui pourraient
étre présent dans un intervalle de phase donnée (& déterminer suivant les observations dans d’autres
domaines d’énergie) sans que celui-ci ne ressorte des fluctuations statistiques. La méthode établie par
O. Helene [50] et explicitée ici a pour but de déterminer une limite supérieure de ce signal pulsé pour
un niveau de confiance donné.

11.2.2 Mise en équations

En suivant la méthode établie par O. Helene |50], on définit les paramétres suivants
— C = nombre d’événements dans U'intervalle de phase du (ou des) pic(s)

—~ B = nombre d’événements en dehors de l'intervalle de phase du (ou des) pic(s)

— op — déviation standard du bruit de fond.

— 0 = fraction en phase du (ou des) pic(s).

- By = %B = bruit dans l'intervalle de phase du (ou des) pic(s).

— @ = C - By = estimation de I'aire du (ou des) pic(s).

2
—0=4/C+0o%=1/C+ (IL_(;) B = déviation standard de Iaire du (ou des) pic(s) estimée.
On définit également la fonction densité de probabilité g(a) de la surface du pic notée a par :

o—(a—2)* /20
g(a) ~ Ni2 (N = constante de normalisation) (11.15)
oV2m

Ainsi, on peut définir la probabilité a=P(a>A) d’avoir un signal ¢ supérieur a une valeur A par
+00

a=Pla>A) = /A g(a)da (11.16)
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La probabilité d’avoir une surface de pic inférieure & A est alors donnée par 1 —«. Exprimé différemment,
on dit que la surface du pic est inférieure & A avec un niveau de confiance de (1 — «) - 100%.

En combinant les relations 11.15 et 11.16, on obtient une expression de « utilisant la fonction
erreur :

a=1 [A;ﬂ /I [%ﬂ (11.17)

+00
I(z) = \/%/ e 24y (11.18)
z

Ainsi, pour déterminer le nombre d’événements Ay, 54y correspondant & une limite supérieure avec un
niveau de confiance de 99%, il suffit de résoudre ’équation 11.16 avec o = 0.01.

11.2.3 Estimation de 1’énergie de la limite supérieure

Dans notre cas, le nombre Ajjy, syp obtenu correspond au nombre d’événements pulsés maximum
de notre phasogramme dans un intervalle de phase donné. Cette courbe de lumiére est construite a
partir des données accumulées pendant un temps d’onservation Ty,s du pulsar. On peut donc traduire
ce nombre Ay, sup en terme de flux :

Eim sup — Alim sup/Tobs (1119)

Si on suppose que I'expression du flux différentiel du pulsar est ‘é—% (E, Ey) avec Ey I’énergie de coupure,
on détermine cette énergie Ey critique en résolvant I’équation intégrale suivante :

+o0 dN
A(E) x (1= 1) X — (B, Fo) dE = Fiip sup (11.20)
0

ou A(F) est 'acceptance du détecteur et 7, le temps mort de l'acquisition.

11.2.3.1 Hypotheéses

On voit bien évidemment qu’une limite supérieure n’est pas une certitude. En effet, le calcul de
celle-ci sous-entend que l'on a fait dans un premier temps un choix sur la fonction du spectre ainsi
que sur la courbe de lumiére associée. Les modéles d’émission gamma, sont encore trop indécis en ce
qui concerne les mécanismes d’émission. Selon la position et la géométrie des zones d’accélérations
responsables de I’émission gamma dans la magnétospheére, la cassure du spectre prédite est plus ou
moins brutale - coupure super-exponentielle pour le modeéle de la calotte polaire, contre une coupure
plus douce, exponentielle, pour le modéle de la cavité externe. De plus, la forme de la courbe de lumiére
attendue reste hypothétique. En absence de signal et de prédiction théorique concréte, on ne peut que
supposer une répartition en phase d’éventuels photons pulsés selon la courbe de lumiére observée aux
énergies les plus proches. Dans notre cas, on se basera donc sur les observations EGRET & hautes
énergies.

11.3 Significativité

Le calcul de la significativité d’un éventuel exceés est également délicat du fait du caracteére arbitraire
de certains choix. En effet, déterminer la significativité d’un excés dans un intervalle de phase sous-
entend que celui-ci a été déterminé au préalable. Si on suppose que le signal pulsé apparait ou devrait
apparaitre dans un intervalle de phase de largeur d, et que I’on considére le reste de la période comme
la composante non pulsée (la largeur est alors d,, = 1 — §,), la significativité est alors donnée par? :

Ny —f+-Npp

\/Np + 2Ny

1On remarquera dans cette expression de la significativité que le dénominateur est identique a la formule de la
déviation standard de 'aire des pics, utilisée pour le calcul de la limite supérieure et explicité en 11.2.2.

S = (11.21)
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ou N, est le nombre d’événements dont la phase est comprise dans 'intervalle de phase ot on attend
un pic (de largeur 6,) et Ny, est le nombre d’événements dont la phase est a 'extérieur de celui-ci. La
fraction f est le rapport entre des largeurs des deux intervalles de phase pulsé et non pulsé, soit :
_ 0 %

f= % = q (11.22)
Cependant, il se peut que l'intervalle de phase non-pulsé choisi ne corresponde pas au complémentaire
de l’intervalle pulsé. Dans le cas du Crabe, par exemple, on verra par la suite que la période est
découpée en plusieurs intervalles dont seul un petit intervalle est considéré comme non-pulsé. Dans ce
cas de figure 0, <1 —9,.

Dans le cas de la recherche d’un signal pulsé, certains facteurs devraient en toute rigueur entrer dans
le calcul de la significativité, comme par exemple le nombre d’essais, le résultat d’un test statistique
ou encore le fait que les pics apparaissent dans les intervalles de phase attendu ou pas. Cependant,
Iintégration de ces critéres dans le calcul de la significativité semble difficilement réalisable. Par consé-
quent, les significativités présentées dans le reste de ce document sont celles déterminées & partir de la
formule 11.21 uniquement.
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Chapitre 12

De la Nébuleuse au pulsar du Crabe

12.1 Intérét

L’objectif de ce chapitre est d’une part de présenter briévement la procédure d’analyse dite «stan-
dard» de CELESTE, et d’autre part de rappeler les premiers résultats concernant la Nébuleuse et le
pulsar du Crabe. Pour plus d’informations, on se reportera aux références [27, 28].

Les résultats positifs de CELESTE concernant la Nébuleuse du Crabe sont essentiels pour s’assurer
du bon fonctionnement du détecteur d’une part mais également pour crédibiliser d’éventuels résultats
concernant le pulsar du Crabe et PSR B1951+32. Les données retenues pour cette étude du flux de la
Nébuleuse ont été sujettes & une analyse pulsée et ont permis d’établir une premiére limite supérieure sur
le flux pulsé du Crabe. Les études ont depuis été poursuivies et approfondies. De nouvelles informations
concernant les données EGRET ont également permis de redéfinir les intervalles de phases des pics
et d’établir une définition de la significativité différente de celle présentée dans M. De Naurois et al.
(2002) |28]. Ces derniers points seront explicités dans la derniére section de ce chapitre et permettront
d’introduire ’analyse basse énergie spécifique aux pulsars présentée dans le chapitre suivant.

12.2 Les données sur la Nébuleuse du Crabe

Les données présentées ici sont celles retenues dans M. De Naurois et al. (2002) [28] et accumulées
durant la saison comprise entre novembre 1999 et mars 2000. Celles-ci ont été sélectionnées a partir de
critéres météo et de stabilité des courants et des taux de comptages. Ces critéres doivent s’appliquer
non pas aux seules données sur source (ON) mais également aux données hors source (OFF) si on
veut pouvoir extraire 'excés de photons gamma provenant de la Nébuleuse. Cette caractéristique a
I'inconvénient de multiplier par deux le temps d’observation. Toutefois, cet inconvénient disparait dans
le cas de I’étude pulsée. En effet, le signal recherché se caractérise par un exceés d’événements dans un
intervalle de phase donné et de ce fait les événements hors pics jouent le réle des données hors source.

La Nébuleuse du Crabe étant la chandelle standard de ’astronomie gamma, différentes stratégies
de pointé ont été testées afin d’optimiser la réjection hadronique. Ainsi, trois modes de pointé ont été
expérimentés donnant lieu aux différents lots de données présentés dans le tableau 12.1. L’ensemble
de ces données a été pris en exigeant qu’au moins trois groupes sur cinq aient des amplitudes sommes
supérieures au seuil demandé (cf. 5.4.1 page 99).

12.3 Procédure d’analyse

12.3.1 Principe : reconstruction de la direction

On a vu dans le chapitre 5 que pour chaque événement déclenchant CELESTE une fenétre de 100
ns centrée sur celui-ci était relue dans la mémoires des FADCs puis sauvée sur disque, et ceci pour
I’ensemble des héliostats. On a ainsi acces précisément lors de la phase d’analyse aux temps d’arrivée
et & Pamplitude de la lumiére Cerenkov collectée :
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‘ Altitude de pointé ‘ Nb paires ‘ Nb paires utilisées ‘ Durée ‘ Dates ‘
11 km 75 41 12.1 h | Nov 1999 - Mar 2000
11-25 km 12 9 2.2 h | Jan 2000 - Fév 2000
17 km 20 11 3.4 h | Déc 1999 - Fév 2000

TAB. 12.1: Données accumulées sur la nébuleuse du Crabe entre novembre 1999 et mars 2000. Seules les données
accumulées en pointé 11 km et 11/25 km ont été retenues et paraissent dans [28]. Les durées affichées sont bien
str les durées de recouvrement en ascension droite du ON et du OFF.

1. Les temps d’arrivée au sol permettent de reconstruire le front d’onde Cerenkov au sol. Au TeV, la
zone d’émission Cerenkov des gerbes est relativement étendue et le front d’onde prend alors une
forme conique, permettant ainsi de remonter directement a ’axe de la gerbe. Malheureusement
ceci n’est plus le cas a basse énergie et le front d’onde Cerenkov résultant est approximativement
sphérique. Par conséquent, I'information temporelle ne suffit plus pour reconstruire la direction
de la cascade et seul le maximum de la gerbe est accessible. En pratique, on ajuste aux temps
d’arrivée un paraboloide dont I’axe est paralléle a ’axe de visée [66, p. 127] en supposant que le
point d’émision est a une altitude fixée dans un plan située a d = 11km/ cos © du pivot (cf. figure
12.1). Une procédure de minimisation de x? permet alors de déterminer le meilleur ajustement
et d’en déduire la position du maximum de la gerbe associé I(X,Yp,d). Les simulations prédisent
une erreur dans la reconstruction de ce maximum d’environ 15 métres. Cependant, une telle
résolution n’est possible que pour un nombre minimum d’héliostats touchés. On ne sélectionne
donc que les événements ayant au moins 10 pics Cerenkov d’amplitude supérieure & 25 dc ~ 8
p-e. dans les codeurs FADC.

2. La distribution de lumiére permet quant-a elle de déterminer le paramétre d’impact de la gerbe
au niveau du sol. Ainsi, en associant ce point & la position du maximum de la gerbe déduite des
temps d’arrivée, on est capabe de reconstruire approximativement ’axe de la cascade, c’est a
dire la direction de la particule initiale ou du  primaire. Toutefois, le faible champ de vue des
héliostats (environ 10 mrad) nécessaire pour limiter 'intégration du bruit de fond de ciel tronque
la distribution de lumiére au sol rendant médiocre la détermination du pied de gerbe. A ce jour,
le meilleure estimateur demeure toujours un simple barycentre de la distribution de lumiére
donnant une résolution d’environ 30 m selon les simulations. Ainsi, les événements pour lesquels
I’écart angulaire 6 séparant la direction reconstruite de celle de la source sont trop importants
peuvent étre rejetés.

12.3.2 Procédure de padding et déclenchement logiciel

On a vu également dans la description du détecteur qu’un offset de -0.25 V est ajouté de maniére a
permettre 'enregistrement des fluctuations. Ainsi on a pu mettre en évidence une différence significative
de l'amplitude des ces fluctuations selon la brillance de la région du ciel pointé. Une différence de fond
de ciel entre les deux régions pointées ON et OFF peut donc entrainer des effets systématiques. Pour
répondre a cet effet bien connu des télescopes Cerenkov, M.F. Cawley a mis au point sur Whipple en
1993 une méthode qualifiée par les termes de «software padding» consistant & ajouter artificiellement
du bruit dans les régions du ciel les plus obscures de maniére a égaliser le bruit de fond de ciel des régions
les plus lumineuses [10]. Cette technique a été appliquée a I’ensemble des paires ON/OFF sélectionnées
pour analyse de la Nébuleuse du Crabe [96]. Toutefois, ceci s’avére insuffisant. En effet, dans le cas
réel, une augmentation du bruit de fond de ciel se traduit par une augmentation des événements au
niveau du seuil : un nombre de fortuits plus important peut amener les gerbes dont I’amplitude du
signal Cerenkov est normalement juste en dessous du seuil a déclencher malgré tout le détecteur.
Pour étre conforme au déclenchement réel et s’affranchir de ce biais lié au padding, on effectue un
déclenchement logiciel lors de la préanalyse en exigeant aprés padding un seuil a 5 photoélectrons par
héliostat (au lieu de 4.5 en moyenne) et ceci pour au moins 4 des 5 groupes de 8 héliostats du module
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FiG. 12.1: Systéme de coordonnées utilisé lors de la reconstruction de la direction par ajustement du front d’onde
sur les temps d’arrivée. Le pivot (X,,Y,) est le centre géométriqgue du champ d’héliostats. Le mazimum de la
gerbe reconstruit est situé dans le plan d’altitude 11 km au point de coordonnées (Xo,Yy) dans ce plan, lorigine
de ce repére étant 'intersection de ['azxe de visée et ce plan.
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de déclenchement (majorité 4/5 au lieu du 3/5 habituel). Si cette technique permet de s’affranchir des
différences de bruits de fond de ciel et de permettre 'analyse ON-OFF des différentes paires, elle a en
revanche le facheux inconvénient d’augmenter le seuil de déclenchement de CELESTE.

12.3.3 Définition des coupures standard

Des simulations Monte Carlo de gerbes atmosphériques hadroniques et gamma associées aux si-
mulations de la chaine opto-électronique de CELESTE ont permis d’établir et d’étudier différentes
coupures d’analyse. Le faible champ de vue des héliostats tronquant les gerbes, les événements pro-
tons sont tres similaires aux événements gamma. Toutefois, deux parameétres ont été étudiés plus en
détails. L’un est le paramétre 6 évoqué précédemment correspondant & I’écart entre I'axe de la gerbe
reconstruit et la direction pointée. L’autre est un critére d’homogénéité des groupes de déclenchement

0grp défini par :
2 2
\/<Ag1"p> - (AQTP>

Tarp —
o {Agrp)

(12.1)

ou Agpp correspond aux amplitudes des 5 groupes. Afin de déterminer l'efficacité de chacune des deux
coupures, on établit un facteur de qualité () définit comme ci-dessous :

6ff7
\% 6ffhadrons

ou ef f, et ef fradrons sont respectivement les fractions de gamma et de hadrons conservées par la
coupure.

Q= (12.2)

La figure 12.2 donne les distributions de ces deux parametres ¢ et o4, pour des photons gamma et
des protons simulés et pour une différence ON-OFF aprés application des coupures standard. A partir
de ces simulations on établit qu’une coupure & # < 7 mrad un facteur de qualité de seulement 1.1. En
revanche, le critére d’homogénéité semble améliorer sensiblement la réjection hadronique : une coupure
a ogrp < 0.25 permet de conserver 61% des gamma restant aprés le déclenchement logiciel et ceci tout
en rejetant 85% des hadrons restant, soit un facteur de qualité QQ = 1.6.

12.4 Reésultats

12.4.1 Nébuleuse du Crabe

Les résultats présentés dans cette section sont ceux figurant dans M. De Nauroi et al. (2002)
[28] pour un pointé simple a 11 km (le flux de la Nébuleuse et la limite supérieure sur le pulsar
ont été déterminés sur cette statistique). Le tableau 12.2 donne le nombre d’événements retenus, la
significativité et le rapport signal sur bruit aprés chaque coupure appliquée. La coupure en 0 s’avérant
peu efficace, elle a été supprimée de I’analyse et seule la coupure en homogénéité a été conservée. Le
bilan est un excés de 2727 événements (cf. tableau 12.2) pour une durée d’observation de 12.1 heures,
soit 3.8 v / minute et une significativité totale de 7.5 o, c’est a dire 2.0 o / v heure. On notera que les
deux heures de données en double pointé semblent indiquer pour les mémes coupures un exces de 5.0
7 / minute, soit une détection bien meilleure & 3.4 o / Vheure.

L’acceptance du détecteur a la sortie du trigger et aprés ce lot de coupure a été obtenue par des
simulations Monte Carlo réalisées a partir du générateur de gerbes KASKADE. La paramétrisation qui
a permis de calculer le flux est donnée en 12.3. Des tests effectués avec un autre générateur de gerbes,
CORSIKA, ont permis de mettre en évidence une acceptance aux 7y de 25% supérieure pour ce dernier.
Cet écart est actuellement mal compris et se traduit inévitablement par des erreurs systématiques dans
I’estimation du flux final.

Acoupures (1) = 14324 x (1 — 6(15—’5)/&7)5'19 (1- 6(15—’5)/23-9)2'38 m? (E en GeV) (12.3)
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FiG. 12.2: Coupures de l'analyse standard pour des gamma simulés, des événements OFF réels et pour une diffé-
rence ON-OFF obtenue aprés déclenchement logiciel et pour des événements ayant auw moins 10 pics d’amplitude
supérieure & 25 dc. En haut : distribution en 04,,. En bas : distribution en 6 aprés une coupure G 04pp < 0.25

| Coupures | ON | OFF |[ON-OFF | o [S/B (%) |y (min™") |
Brut 894494 | 888725 2769 4.3 0.6
Décl. logiciel | 474823 | 469312 9511 5.7 1.2 7.6
Npics > 10 | 434368 | 429242 5126 9.5 1.2 7.1
Ogrp< 0.25 67022 | 64295 2727 7.5 4.2 3.8
0< 7 mrad 41442 | 39481 1961 6.9 5.0 2.7

TAB. 12.2: Nombre d’événements restant aprés chaque étape de l’analyse pour les données Crabe simple pointé
11 km. o est la significativité du signal (en déviations standard), S/B est le rapport signal sur bruit et la derniére
colonne donne le tauz de v par minute correspondant.
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Données réelles Données simulées

Coupures OFF (%) | ON-OFF (%) v (%)
Déclenchement logiciel (DL) 52.8£0.1 59.4£0.3
Npics > 10 91.5+0.2 93424 90.2+0.6
ogrp < 0.25 15.04+0.1 93+12 61.2+0.5
0 < 7 mrad 61.44+0.4 72+14 85.24+0.7
Toutes les coupures 4.44+0.02 28.040.2
Toutes les coupures aprés DL | 8.41£0.04 368 47.1£0.4
Npics 210 + 04rp< 0.25 + DL | 13.72£0.1 49417 55.240.6

TAB. 12.3: Efficacité des coupures standard calculées a partir des données réelles et des données simulées. Les
erreurs figurant ici sont uniquement les erreurs statistiques.

La conversion de l'excés ON-OFF observé apres coupures sous-entend que 'on fasse au préalable une
hypothése sur le spectre. Comme on peut le voir sur le spectre en vF(v) de la figure 12.3, le seuil
de CELESTE (environ 60 GeV aprés coupure) se trouve approximativement au sommet de la «bosse»
inverse compton et une approximation du flux de la Nébuleuse par une loi de puissance d’indice o« = —2
semble raisonnable. Les erreurs systématiques liées a cette hypothése ont été estimées a environ 10%.
Le flux différentiel résultant estimé & partir des coupures et acceptance précédentes et figurant en

12.3 est :
foclad

i 3.17%3 x 10™* photons - GeV - m™2 - 57!

(12.4)

12.4.2 Pulsar du Crabe
12.4.2.1 Détermination de la limite supérieure

A partir de ces méme données (simple pointé 11 km) et en conservant les mémes coupures (dé-
clenchement logiciel + Npes > 10 + og4pp < 0.25), nous nous sommes intéressés a la recherche d’'une
éventuelle contribution pulsée dans cet excés attribué & la Nébuleuse. Comme nous le verrons par la
suite, le déclenchement logiciel et la coupure en nombre de pics ne sont pas favorables a un signal pulsé
puisqu’elle font monter le seuil du détecteur. Toutefois, notre acceptance étant mieux comprise & plus
haute énergie, nous avons tout de méme conservé ce jeu de coupures pour ’analyse pulsée.

Les dates de ’ensemble des événements ainsi retenus ont été correctement barycentrées (cf. chapitre
8) et les phases pour chaque événement passant les coupures standard ont été déduites par extrapolation
des éphémeérides radio de I'observatoire de Jodrell Bank (cf. chapitre 9). A partir de ces données nous
avons construit les phasogrammes résultants pour les données sur source ainsi que pour les données
hors source. Ce dernier fait simplement office de controle et a pour but de vérifier I’absence de toute
systématique dans le calcul des phases ou la construction des phasogrammes. Les deux courbes de
lumiére ainsi obtenues sont représentées en figure 12.4 et n’indiquent aucune présence de signal pulsé.

La recherche de signal pulsé a été effectuée & partir de la définition des deux intervalles de pics
P1 et P2 définis par EGRET [36] (P1=0.94-0.04 et P2=0.32-0.43). Les exceés apparaissant dans le
tableau 12.4 sont déterminés en prenant pour référence les événements hors des intervalles de pics et
en normalisant & la largeur de lintervalle de phase total des deux pics (0.10+0.11=0.21). A partir de
cette définition des intervalles des pics, on obtient une significativité de -0.3 déviations standard et une
valeur pour le H-test (cf. section 11.12) compatible avec une distribution uniforme en phase de nos
événements.

Conformément a la méthode détaillée en 11.2.2, nous avons cherché & déterminer le nombre maxi-
mum de photons pulsés qui pourraient étre contenu dans nos données sans pour autant ressortir des
fluctuations. Cette technique nous donne avec un niveau de confiance de 99% une limite supérieure
de Npyise< Niim sup =316 événements pour 12.1 heures de temps d’observation, soit 11.6% du signal
continu déterminé précédemment pour la Nébuleuse.
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Fia. 12.3: Spectre de la Nébuleuse du Crabe a trés haute énergie. Le spectre mesuré par trois imageurs Cerenkov
est donné par les courbes en trait fin (Hillas et al. 1998 [54]; Aharonian et al. 2000 [1]; Masterson et al. 2001
[73]). Les courbes en trait plein gras correspondent & une variation des paramétres d’ajustement des imageurs
d’une déviation standard. Les courbes en trait tireté gras prolongent cette enveloppe a plus basse énergie. Le point
triangulaire indique le flux de CELESTE au seuil en énergie nominal, l'incertitude sur l’échelle en énergie ayant
été inclue dans Uerreur sur la détermination du fluz. Les spectres correspondant a tous les photons (pulsar +
nébuleuse) détectés par EGRET (cercles vides, Fierro et al. 1998 [36]) ainsi que les données EGRET attribuées
a la nébuleuse (cercles pleins, De Jager et al. 1996 [25]) sont également représentés sur la figure. (Figure extraite

de [28])

Durée totale d’observation ‘ 12.1 h ‘
Nombre total d’événements dans le ON 67022
Nombre total d’événements dans le OFF 64295
Nombre total d’événements ON dans les intervalles des pics 14043
Nombre total d’événements ON hors des intervalles des pics 52979
Significativité pour les intervalles de pics -0.300
Fraction en phase des 2 pics 0.21
Valeur du H-Test pour le ON 2.60
Valeur du H-Test pour le OFF 1.17

Limite supérieure (O. Helene) avec un niveau de confiance de 99% | <316 événements |

TAB. 12.4: Données issues des phasogrammes ON et OFF sur le pulsar du Crabe pour la recherche de signal

pulsé.
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41 runs - Coupures standards - 67022 evts
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Fic. 12.4: Phasogramme ON et OFF obtenu a partir des 41 paires sur le Crabe en pointé simple a 11 km
et en magjorité 3/5. Les lignes verticales délimitent les intervalles de définition des deux pics EGRET. Les
lignes horizontales correspondent aux moyennes des deux phasogrammes. La moyenne du OFF a également été
rapportée sur le phasogramme ON. (Figure extraite de [28, 32])
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La traduction en terme de flux de cette limite supérieure a été effectuée comme suit :

1. Hypothése sur le spectre : nous supposons que le flux du pulsar suit une loi de puissance confor-
mément aux observations EGRET jusqu’a une énergie Fy a partir de laquelle le flux subit une
décroissance exponentielle due aux processus physiques d’émission et d’absorption de v dans la
magnétospheére (cf. chapitre 3). D’un point de vue pratique, nous reprenons la loi de puissance
donnée par EGRET que nous multiplions par un terme d’atténuation exponentielle en E/Ej.

2. Convolution du spectre atténué par ’acceptance du détecteur A(E) aprés coupure a partir de la
paramétrisation 12.3.

3. Détermination de I’énergie de coupure Ej solution de I’équation intégrale suivante :

+o0 —4.89 —2.05 N,
Ala-E) - [o.7< = ) +2.3< L ) ] e B/Bo - Zlimsup (19 5)

0 100 MeV 100 MeV s

ou «a est un coefficient traduisant l'incertitude sur I’échelle en énergie, Ny, 5yp est la limite
supérieure déterminée précédemment et T,p,= 12.1 heures est la durée totale d’observation cor-
respondante.

Compte tenu de ces considérations, nous avons obtenu une énergie de coupure Ey=20 GeV (a = 1) qui
devient Ey=26 GeV lorsque 'on dégrade notre acceptance conformément aux 30% d’incertitudes sur
Péchelle en énergie (o = 0.7 dans la relation 12.5).

12.4.2.2 Représentation spectrale et discussions

La représentation de cette limite supérieure sur un spectre du pulsar est donnée en figure 12.5.
On peut constater que notre limite supérieure exprimée par une atténuation exponentielle du spectre
EGRET a ’énergie de coupure £y = 26 GeV demeure compatible avec les limites supérieures établies a
plus haute énergie. Les modéles théoriques sont actuellement dans I’incapacité de prédire avec précision
les énergies de coupure et annonce un Fy variant entre 1 et 100 GeV pour le Crabe. Bien que cette
mesure ne permette pas de distinguer lequel des deux modeéles est le plus probable, il s’agit 1a de la
premiére mesure effectuée dans cette fenétre en énergie comprise entre les satellites et les imageurs. Elle
permet déja de restreindre le domaine d’énergie de la coupure et de certifier que la zone d’accélération ne
se situe pas a la surface méme de ’étoile, auquel cas la densité de particules chargées serait suffisamment
importante pour autoriser une émission pulsée autour de 60 GeV.

12.5 Vers une nouvelle analyse pulsar

La limite supérieure précédente ne met pas fin aux «aventures pulsar» pour CELESTE. En effet, les
résultats présentés ici sont issus d’une analyse optimisée pour la Nébuleuse du Crabe sur ’ensemble de
la gamme d’énergie de CELESTE. L’application de telles coupures couplées & un déclenchement logiciel
en majorité 4/5 & un seuil plus élevé (nécessaire pour une analyse ON-OFF) montent inévitablement
le seuil en énergie et sont particuliérement contraires a 'optimisation de l'acceptance a basse énergie.
Tous ces détails seront précisés dans les chapitres suivants; nous verrons qu’il est possible d’optimiser
I’analyse pour les basses énergies et ainsi de reprendre espoir pour la recherche d’un signal pulsé sur
le Crabe.

On a vu en 3.6.2 que les analyses EGRET suggéraient une émission pulsée multi-composantes
et que les intervalles de phases présentant les meilleures caractéristiques pour une détection a haute
énergie étaient TW1, BRIDGE, LW2 et P2. Compte tenu de ces informations, nous avons adopté le
méme découpage en phase. Le phasogramme n’étant qu’un moyen de visualiser la distribution des
événements en phase, nous nous sommes dirigés vers un phasogramme moins classique dont les canaux
sont de largeurs différentes et égales aux intervalles de phase définis dans le tableau 3.3 page 55. D’un
point de vue pratique, ceci sous-entend une normalisation des différents canaux par la largeur en phase
correspondante afin de les rendre comparables entre eux. La valeurs lue en ordonnée pour chaque
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Fi1G. 12.5: Spectre des photons pulsés du pulsar du Crabe. La courbe en trait pointillé représente la double loi de
puissance ajustée sur les points EGRET (cercles). La courbe en trait tireté-pointillé correspond a cette méme loi
de puissance atténuée exponentiellement avec une énergie de coupure Eg=26 GeV, et traduit la limite supérieure
sur le flux pulsé établie par CELESTE. L’étoile et la fléeche verticale sur la courbe indique la limite supérieure
sur le flur au niveau du seuil en énergie. Les principales limites supérieures a haute énergie établies par les
télescopes Cerenkov au sol sont représentées par les différentes fléches sur la partie haute énergie du spectre
[84, 67, 43, 76]. La courbe en trait plein représente la prédiction théorique donnée par le modéle Polar Cap
(A. K. Harding 2001, communications privées). La courbe en trait tireté-pointillé correspond aux prédictions
théoriques pour le modéle Outer Gap d’aprés K. Hirotani [56]. La courbe en trait gras représente la modélisation
de l’émission GeV-TeV non-pulsée de la Nébuleuse par Hillas et al. 1998 [54]. (Figure extraite de [28])
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intervalle 7 ne correspondent donc pas au nombre réel d’événements IN; mais & la grandeur normalisée
A]\;j ou A¢; est la largeur en phase de I'intervalle en question. De méme, les barres d’erreur statistiques
3

(3

Ainsi, dans le chapitre suivant concernant I’analyse des données accumulées sur le pulsar du Crabe,
nous nous intéresserons aux significativités observées dans ces différents intervalles de phase. Par souci
de cohérence avec les autres mesures effectuées a plus basse énergie, nous calculerons notre significativité
par rapport au seul intervalle OP.

appliquées dans la suite de ce document correspondent a ‘/?
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Chapitre 13

Analyse Crabe optimisée a basse énergie

13.1 Observations et données accumulées, premier tri des données

13.1.1 Données brutes

Contrairement aux sources «classiques» observées par CELESTE, ’analyse des pulsars ne requiert
pas de données hors source puisque le fond est constitué par I’ensemble des événements non-pulsés
distribués uniformément en phase, & savoir les événements hadroniques et les événements gamma
provenant de la Nébuleuse. Un signal pulsé se caractérise par un exces dans un intervalle de phase
donné par rapport a ce fond. Du coup, la statistique peut étre plus large que celle retenue pour
I’analyse de la Nébuleuse du Crabe. En effet, les prises de données ON correctes non appariées a un
OFF ou pour lesquelles le OFF avait été rejeté précédemment peuvent étre incluses dans la liste des
données et augmenter ainsi la statistique.

Le tableau 13.1 ci-dessous détaille ’ensemble de la statistique en fonction du pointé, de la majorité
et des saisons d’observations.

Dans l'optique de recherche d’un signal pulsé, on veut se placer le plus bas possible en énergie. Si 'on
en juge par la simulation et les courbes d’acceptances déduites, une majorité 3/5 en pointé simple 11 km
(ou 17 km) sont privilégiées. Partant de ces hypothéses, nous nous sommes tout naturellement dirigés
vers un classement de l’ensemble de nos données en 5 lots de majorité et/ou de pointé différent(s) :

1. Lot 1 : données en pointé simple 11 km ou 17 km, majorité 3/5 : 68417 = 85 prises de données.
2. Lot 2 : données en pointé simple 11 km ou 17 km, majorité 4/5 : 15+8 — 23 prises de données.
3. Lot 3 : données en double pointé 11/25 km, majorité 3/5 : 61 prises de données.

4. Lot 4 : données en double pointé 11/25 km, majorité 4/5 : 4 prises de données.
5

. Lot 5 : données fin de saison 2001-2002 ayant 6 groupes pour le module de déclenchement (tous
pointés et toutes majorités confondus) : 50+1+1 = 52 prises de données.

Le nombre de prises de données en 4/5 pour le double pointé n’étant que de 4, le lot 4 présente
statistiquement peu d’intérét et ne sera pas étudié par la suite. De méme, en dépis d’une statistique
appréciable, le dernier lot (majorités x/6) sera écarté de I’analyse, nos connaissances concernant cette
nouvelle configuration du détecteur étant & ce jour insuffisantes pour permettre une étude rigoureuse.

Des tableaux en annexe G listent pour chaque lot ’ensemble des prises de données le constituant
ainsi que quelques informations permettant par la suite de trier et de filtrer ces données. Ces informa-
tions concernent les courants et les taux de comptage (valeur moyenne et écart type), la valeur moyenne
du taux d’humidité et ’écart entre la température et la température de rosée, ainsi que ’angle horaire
moyen et la durée.

13.1.2 Sélection

Comme précisé dans le paragraphe précédent, nous ne parlerons & partir d’ici que des trois premiers
lots. Cette sélection s’est effectuée suivant les quelques critéres listés ci-dessous :

191
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TAB. 13.1: Ensemble des données accumulées sur le pulsar du Crabe sans critére particulier de sélection. Les
indices 1, 2 et 8 pour les saisons correspondent respectivement a 1999-2000, 2000-2001 et 2001-2002.
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225 runs - Toutes donnees confondues
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Fic. 13.1: Distribution des durées de ’ensemble des prises de données Crabe.

1. La durée : les prises de données inférieures a 400 secondes ont été rejetées (cf. figure 13.1).

2. Taux de comptage moyens corrigés du seuil : le seuil des données variant entre 30 mV et
45 mV /heliostat, les variations des taux de comptage peuvent étre dues a des seuils différents.
De maniére a s’affranchir de cet effet, nous avons corrigé chaque taux de comptage dont le seuil
correspondant était différent de 45 mV /héliostat (seuil de CELESTE dans son fonctionnement
normal). Les résultats de cette correction sont illustrés en figure 13.2. Une fois cette correction
effectuée, on peut distinguer deux populations de données : ces deux populations centrées en
15 Hz et 25 Hz correspondent respectivement aux majorités 4/5 et 3/5. Nous avons donc opté
pour deux intervalles de taux de comptage suivant la majorité. Soit 20 < Teorr < 30 Hz pour la
majorité 3/5 (lots 1 et 3 - haut de la figure 13.3), et 6 < 7¢oprr < 16 Hz pour les données en 4/5
(lot 2 - bas de la figure 13.3). Quelques informations supplémentaires confirmant ce choix sont
données en 5.5.

3. Stabilité des taux de comptage : de méme, des taux de comptage instables peuvent traduire
une atmosphére nuageuse ou l'apparition de buée (ou givre) sur les héliostats. En plus de taux
de comptage moyens raisonnables, on a donc exigé une certaine stabilité en ne conservant que
les prises de données dont I’écart type était tel que o, < 0.30 (cf. figure 13.4).

4. Humidité et taux de comptage : nous nous sommes également intéressés a l’existence d’une
éventuelle corrélation entre les taux de comptage et le taux d’humidité moyen (ou encore & avec
lécart T — Tyogpe, Ce qui est équivalent si en on juge par la figure 13.6). En effet, il est fort pro-
bable que la diffusion de la lumiére Cerenkov soit amplifiée (cf. diffusion de Mie 4.1.3.2) lorsque
I’atmospheére se charge en vapeur d’eau. Toutefois, il est difficile & 'heure actuelle de quantifier un
tel effet. La figure 13.5 donne la distribution des taux de comptage corrigés du seuil en fonction
des taux d’humidité pour I’ensemble des données en majorité 3/5 possédant des informations
météo (seules les prises de données de durées supérieures a 400 secondes ont été conservées). On
peut diviser ’échelle en taux d’humidité en trois intervalles. Les données & moins de 45% en taux
d’humidité ont toutes des taux de comptage compris entre 20 et 30 Hz, et sont de ce fait toutes
conservées pour lanalyse. Au dessus de 80% d’humidité, les taux de comptage sont en revanche
inférieurs & 20 Hz et sont rejetés lors de la sélection des données. Entre ces deux intervalles de
taux d’humidité, la situation est plus ambigué puisque les taux de comptage observés sont répar-
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Fi1G. 13.2: Distributions des tauz de comptages moyens des prises de données dont la durée est supérieure ou
égale a 400 secondes. En haut : distribution des tauz de comptage moyens bruts sans correction de seuil. En
bas : idem mais aprés correction de l’effet de sewil.
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138 runs - Duree >= 400 secondes - Majorite 3/5=Lots 1 et 3
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F1a. 13.3: Distributions des tauz de comptages moyens corrigés du seuil pour les magjorités 3/5 (en haut) et 4/5
(en bas).
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105 runs - Duree >= 400 secondes - Selection taux de comptage
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FiG. 13.4: Distributions des écarts types des taux de comptage bruts aprés une premiere sélection en durée et en
taux de comptage moyens corrigés du sewil.

tis entre 5 et 30 Hz. Compte tenu de ces observations, il semble en effet que les taux de comptage
soient corrélés au taux d’humidité. Toutefois, 'ambiguité observée entre 45% et 80% d’humidité
rend difficile la détermination d’une valeur critique au-dela de laquelle on pourrait rejeter les
données. D'un point de vue technique, une sélection en taux d’humidité présente également un
défaut majeur puisqu’une proportion non négligeable des données ne possédent pas d’informa-
tion météo. Les études LIDAR et photométriques en cours & Thémis devraient permettre de lever
quelques ambiguités a ce sujet. Dans ’état actuel des choses, nous n’effectuerons aucune sélection
en taux d’humidité des données.

5. Angle horaire et taux de comptage : I’évolution de 'acceptance pour les gamma avec ’angle

horaire a déja été discutée en 7.2.2.4 page 126. Il avait été démontré que conformément & nos
attentes l'acceptance du détecteur diminuait lorsque 'on s’éloignait du transit. A une heure du
transit, la chute de la surface de collection par rapport a celle au transit est d’environ 70% a 15
GeV et 30% a 30 GeV. La situation est encore plus catastrophique & deux heures du transit :
moins de 5% de I'acceptance au transit jusqu’a 30 GeV et seulement 50% a 50 GeV.
Compte tenu de ces remarques, on s’attend a priori & une diminution de ’acceptance pour les
hadrons, ce qui devrait se caractériser par une diminution des taux de comptage au fur et a
mesure que l’on s’écarte du transit de la source. La figure 13.7 donne la distribution des taux de
comptage observés (aprés correction du seuil) en fonction de ’angle horaire. L’évolution attendue
n’apparait pas de maniére aussi évidente. Si on ne considére que les points compris entre les deux
lignes horizontales en trait pointillé (données sélectionnées sur le critére de taux de comptage),
on peut toutefois constater que les taux de comptage atteignent un maximum aux alentours du
transit et sont les plus faibles au-dela de deux heures du transit. Pour ces raisons, nous resterons
prudents et nous n’effectuerons qu’une légeére sélection en angle horaire en ne conservant que les
données a moins de deux heures du transit. Nous controlerons ce parameétre par la suite lors de
I’étude des différents lots de données.
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FiGc. 13.5: Tauzx de comptage en fonction du tauzx d’humidité pour les données de durées supérieures o 400
secondes et de majorité 3/5. Les données ayant les tauz d’humidité les plus importants sont déja rejetées par la
sélection en tauzr de comptage.
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F1G. 13.6: Ecart entre la température et la température de rosée en fonction du taux d’humidité pour l’ensemble
des données ayant des informations météo. L’ajustement parfait des points provient simplement du fait que la
température de rosée est déterminée par un calcul analytique au sein méme de la station météo a partir des
grandeurs mesurées (pression, température, tauz d’humidité).
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138 runs - Duree >= 400 secondes - Majorite 3/5
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Fic. 13.7: Evolution des tauz de comptage moyens corrigés du seuil avec l’angle horaire pour les données Crabe.
Il s’agit ici toujours des données prises en majorité 3/5 dont la durée est supérieure G 400 secondes. Les deux
lignes horizontales en trait pointillé symbolisent la sélection en taux de comptage appliquée.

Lot | Total | Sélectionné |
1 85 48 = 16.02 heures
2 23 21 = 7.78 heures
3 61 29 = 8.91 heures

[1+2+3 ] 169 | 98 = 32.71 heures

TAB. 13.2: Résumé du nombre de prises de données sélectionnées pour l'analyse du pulsar du Crabe. Trois lots
seulement parmi les cing initiauz sont conservés pour [’analyse.

13.1.3 Bilan

Parmi les 225 prises de données initiales réparties en 5 lots de pointé et/ou de majorité différent(s),
on ne conserve que les 3 premiers lots soit un total de 169 prises de données. Parmis ces 169 prises de
données, seules 98 ont été retenues pour 'analyse (cf. tableau 13.2).
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13.2 Démarche et nature des coupures

Comume ceci a déja été précisé auparavant, les courbes d’acceptance tirées de la simulation indiquent
que le seuil est le plus bas dans la configuration «pointé 11 km - majorité 3/5». Le spectre pulsé
«cassant» & basse énergie, nous placons donc toutes nos chances sur le lot numéro 1 et notre stratégie
d’analyse s’orientera vers une optimisation des coupures sur ces données. Dans une seconde étape, nous
appliquerons les coupures définies aux deux autres lots (lots 2 et 3).

L’optimisation des coupures s’effectuera & partir de simulations 7. Celles-ci ont été réalisées initia-
lement au GAM par Frédéric Piron puis controlées et complétées par Denis Dumora au CENBG. Les
données analysées dans cette section sont les fruits des trois étapes suivantes :

1. Génération avec ISU de douze fichiers de gerbes atmosphériques simulées, initiées par des 7y de
15, 20, 25, 30, 50, 70, 100, 150, 200, 300, 500 GeVet 1 TeV.

2. Passage des photons Cerenkov émis dans la simulation de I’optique dans une configuration simple
pointé 4 11 km au transit du Crabe.

3. Simulation de ’électronique de CELESTE (version 6.0) avec un seuil & 4.5 p.e. par héliostat
en majorité 3/5.

Comme on ’a déja vu en 4.3 page 77, la simulation des gerbes hadroniques pose quelques probléme
et en particulier & basse énergie. Or, ’analyse pulsar sous-entend une optimisation des coupures de
maniére & augmenter le rapport signal sur bruit au voisinage du seuil de déclenchement. De maniére a
s’affranchir de ces problémes, nous allons optimiser nos coupures en comparant les efficacités obtenues
sur les simulations 7 a celles obtenues sur des données OFF réelles. Dans ce but, nous définissons un
facteur de qualité équivalent a celui défini pour I'analyse standard et dont I’expression est la suivante :
__ &
Q orn (13.1)

otl &, est l'efficacité de la coupure sur les données simulées «y (fraction de «y restant aprés ’application
de la coupure) et egpp celle sur les données réelles hors source. Le lot 1 étant le lot choisi pour la phase
d’optimisation des coupures, nous avons bien entendu choisi des données OFF répondant aux critéres
de sélection correspondant et balayant l’ensemble de la statistique ON. Il s’agit des quatre prises de
données suivantes : 11276, 11294, 11484, 11960.

Comme on I’a déja vu, les échantillonneurs basent leur technique sur la collection de deux informa-
tions essentielles : une information temporelle par le biais des temps d’arrivée des photons Cerenkov au
sol et une information en charge & partir de la distribution de lumiére au sol. Tout naturellement, les
paramétres de coupures concerneront donc 'une ou l'autre de ces deux informations. On distinguera
également deux objectifs distincts & ’application des ces coupures : d’une part la réjection hadronique,
d’autre part la non-réjection des v de basse énergie. En effet, les modéles actuels s’accordant sur une
coupure spectrale entre 1-100 GeV, il est raisonnable de faire ’hypothése que le signal recherché se
trouve & basse énergie. Toutefois, il faut étre prudent sur la «sélection en énergie» apparente des cou-
pures appliquées. Les erreurs systématiques importantes liées a la simulation ne nous permettent pas
actuellement de controler avec précision 1’échelle en énergie du détecteur. Par conséquent nous optimi-
serons nos coupures de maniére 3 garder un maximum d’efficacité sur les y simulés de 50 GeV! tout
en essayant de réduire au maximum la statistique des données OFF.

13.3 Exploration des coupures

L’ensemble des parameétres étudiés ici sont issus d’une préanalyse «standard» des données brutes
(version CelesteCode 1.00-root2.25). Elle comprend entre autre la resynchronisation des voies lorsque
celle-ci était nécessaire, la recherche de pics dans les fenétres FADC, ’ajustement des fronts d’ondes a

!L’analyse standard ON-OFF des données Crabe a conduit & une limite supérieure a 60 GeV.
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partir des temps d’arrivée déduits de la position de ces pics, et la phase de reconstruction de la direction.
L’ensemble de cette préanalyse est détaillée précisément dans la thése de Mathieu de Naurois [27]. Le
nombre de pics détectés dans les fenétre FADC peut varier suivant la valeur du seuil exigé pour cette
détection. L’analyse fournit pour ’ensemble des paramétres liés au nombre de pics les valeurs obtenues
pour des seuils variant entre 20 dc et 45 dc par pas de 5 dc (on rappelle qu’il s’agit d’ADC 8 bits
/ 0-2V, ce qui conduit & 1 dc = 2V / 28~ 7.87 mV). Puisque nous voulons conserver un maximum
d’événements a basse énergie, nous avons opté pour le seuil le plus bas, c’est a dire 20 dc.

13.3.1 Coupure en charge

Faute d’estimateur performant de 1’énergie du primaire, le parameétre qui vient tout de suite a
Pesprit est la charge collectée exprimée en photoélectrons (p.e.). La charge totale d’un événement
est estimée en sommant les amplitudes des pics détectés dans les fenétres FADC (une étude tres
prometteuse est actuellement menée au GAM par Frédéric Piron et Julien Lavalle). Les distributions de
la charge totale collectée pour les différentes énergies -y simulées sont données en figure 13.8. On constate
que si la distribution des v de 50 GeV s’arréte & 500 p.e., une coupure en charge ne conservant que les
événements de charge inférieure a cette limite conserve tout de méme la majorité des événements & plus
haute énergie. De méme, I'application aux données OFF démontrent que prés de 80 % des événements
d’origine hadronique sont conservés. Ceci s’explique simplement par le fait que des gerbes a grands
parameétres d’impact initiées par des primaires de haute énergie peuvent déclencher le détecteur a basse
charge.

Plutot que d’utiliser brutalement cette coupure en charge, nous nous sommes penchés sur une de
ses dérivées : la charge moyenne par héliostat touché (c’est & dire ayant un pic d’amplitude supérieure
a 20 dc), soit :

Qmoy = —2L8_ (1 o Iheliostat) (13.2)
NpicsZZOdc
Remarque : Cetle coupure suppose que les événements n’ayant aucun pic supérieur a 20 dc aient été
rejetés au préalable. Ces événements représentent environ 0.5% des v de 15 GeV et sont quasiment
wnexistants a plus haute énergie. Cette condition nécessaire est par conséquent sans conséquence pour
la statistique.

A priori, la combinaison de ces deux informations permet de mieux cerner la gamme d’énergie des
événements qui ont déclenché le détecteur. Les distributions en @,y obtenues pour les différentes
énergies de v sont données en figure 13.9. On distingue trés nettement une disymétrie des distributions
pour les énergies supérieures a 50 GeV. Afin de mieux comprendre cette queue de distribution observée
au dessus de 50 GeV, nous avons représenté en figure 13.10 les distributions de @,y en fonction des
paramétres d’impact réels pour cing des onze énergies simulées. On voit clairement que cette queue
de distribution en charge moyenne correspond aux y tombant prés du centre du champ. Au fur et &
mesure que les parameétres d’impact augmentent, le nombre d’héliostats touchés et la charge totale
collectée diminuent. Pour les gerbes v d’énergie inférieure & 50 GeV, seuls les événements ayant des
parameétres d’impact < 100 m déclenchent le détecteur, et la charge totale est alors quasiment toujours
collectée. Ce phénomeéne est également visible avec le paramétre de charge totale. Toutefois, comme
on peut le voir dans le tableau 13.3, pour une efficacité maximale a 50 GeV, une coupure 0y < 15
p.e./héliostat rejette prés de la moitié des d’événements dans le OFF contre seulement 20% pour une
coupure en charge Qotare < 500 p.e.

13.3.2 Coupure en nombre de pics

Il s’agit ici du nombre de voies présentant un pic supérieur a 20 dc dans les fenétres FADC. La
charge moyenne étant déterminée & partir de ce nombre de pics, ces deux parameétres ne sont pas
indépendants. C’est en effet ce que ’on peut observer lorsque 1’on représente les distributions croisées
(figure 13.11) : les événements 7 ayant allumé plus de 35 héliostats sont supprimés. Si 'on en juge
par la figure 13.12, cette remarque reste valable pour les données OFF. On peut en conclure que cette
coupure n’apporte rien a la coupure en charge moyenne en matieére de réjection hadronique.
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F1a. 13.10: Distributions des paramétres d’impact réels (en meétres) en fonction de la charge moyenne par
héliostat (en p.e./héliostat) réalisées pour des v simulés de 15, 30, 50, 100 et 200 GeV. Les deux figures du bas
correspondent & des v de 200 GeV. Dans celle de droite, seuls les événements ayant moins de 35 pics supérieurs
a 20 dc ont été conservés.
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‘ E’Y (GeV) ‘ 6Qm0y(%) ‘ 6Qt0tal(%) ‘ QQmoy ‘ QQtotale

15 99.8 100 133 | 113
25 99.9 100 134 | 113
30 99.9 100 134 | 113
50 99.2 99.9 1.33 | 1.13
70 87.6 90.5 118 | 1.02
100 61.1 68.9 085 | 0.78
150 45.8 56.3 0.64 | 0.63
200 36.9 48.6 053 | 0.55
300 27.9 40.6 040 [ 0.46
500 20.7 33.9 031 | 0.38
1000 15.0 27.3 023 [ 031

| OFF | 561 | 787 | .. | .. |

TAB. 13.3: Efficacités des coupures en charge totale Qiotare<< 500 p.e. et charge moyenne Qumoy< 15
p.e./héliostat. €q,,,, et €Q,,,., correspondent respectivement auz efficacités exprimées en % des coupures en
charge moyenne et totale. Les colonnes Qq,,,, €t QQ,..... donnent les facteurs de qualité (voir texte) correspon-
dants calculés a partir des efficacités sur les données OFF (derniére ligne).

[ By (GeY) [ 0,0, (%) | eNpiee () | €QuuoytNpice (%) | Q0o | Opice | Q0o+ Ny
15 9950 | 100.00 99.5 133 | 101 133
25 99.83 | 100.00 99.83 134 | 1.01 134
30 99.98 | 100.00 99.98 134 | 1.01 134
50 99.22 99.81 99.04 1.33 | 1.01 1.32

| OFF | 55.89 | 9743 55.89 ]

TAB. 13.4: Efficacités d’une coupure en nombre de pics Npjcs>204c< 35 pour des vy simulés d’énergie 15, 20,
30 et 50 GeV (colonne 1). Les valeurs sont comparées a celles obtenues avec une coupure en charge moyenne
Qmoy < 15 p.e./héliostat (colonne 2) et en associant les deux (colonne 3). Les facteurs de qualité associés sont
donnés dans les colonnes 5 a 7. On voit clairement que la coupure en nombre de pics n’apporte rien a la coupure
en charge moyenne.

On peut toutefois constater que pour des v de 30 GeV et 50 GeV le nombre maximum d’héliostats
touchés est respectivement inférieur a 25 et 35. Ceci va bien entendu a l'encontre de la coupure utilisée
pour Ianalyse de la Nébuleuse du Crabe et pourrait expliquer en partie I’absence de signal pulsé. En
effet, seuls les événements ayant au moins 10 pics d’amplitude supérieure a 25 dc (contre 20 dc ici)
ont été conservés pour Panalyse standard ON-OFF de la Nébuleuse (cf. paragraphe 12.3.3 page 182).
Afin de mieux comprendre 'effet d’une telle coupure, nous avons estimé 'efficacité de celle-ci sur nos
données y simulées. Les résultats listés dans le tableau 13.5 démontrent a quel point cette coupure est
inadaptée pour une recherche de signal pulsé : les v en dessous de 30 GeV sont quasi-inexistants et la
statistique est divisée par deux a 50 GeV.

13.3.3 Coupure en homogénéité

Les gerbes 7y et hadronique deviennent de plus en plus semblables lorsque ’on descend en énergie,
I'inhomogénéité de ces derniéres étant moins marquée. On s’attend par conséquent & ce qu’une coupure
en homogénéité ne soit pas trés efficace au seuil de CELESTE, voire méme destructrice puisque 'on
a vu que le nombre maximum d’héliostats touchés diminuait avec I’énergie des . Toutefois, I’analyse
standard ON-OFF utilisant une coupure en homogénéité de la distribution de lumiére dans les groupes
(0grp , cf. paragraphe 12.3.3 page 182), nous allons vérifier ici qu’elle n’est pas adaptée dans le cas
d’une recherche de signal v & basse énergie.



13.3. EXPLORATION DES COUPURES 205

>
P
= > qw )
> = o S0 =
m.m |Mw o ow o 8
17 o 4290 o 17
3 o 7 S 9 o
1% Jg0 189
e gl E =
=~ =~ Jo~=
Ja0 g0 s
o g EP=Y=%
~ ~ 4 O~~~
. 3
1=> JO> 1>
-3 NG 480
£ £ i_E
156 4:% 18%
kDR kP 38
ER
iR
J o 42 - l.O
Lol ta sl aaalaa gl M FTETI EETR FEERI FURTY ATRRE PRUTY PR BT aalaaaalaaaalasaaley I Iul
o n o n o [3) o n o wn o n o [3) o wn [=] n o wn wn
o o~ N - — < (2] 132 o~ N - - < 2] o N ~N -
2p 0z < sa1d ap gN 2p 0z < sa1d ap gN 2p 0z < sa1d ap gN
o
= > >
> = ) o 182
() kL 0] °o® ol | 1 s
3 oS 1g8 8
[%2] o [%2] o 1 »n
n <9 o o o 1.0
N —-= — = n I%”
[0] 0@ 1®%0
1% &g 1<
EM @ 1.2
—Q o e
2 = 1ee
Ja> > {1 >
[=) [« 4 O
3eE £ Js€
o 2O 7o
s 1
kNS 1
do
o N
o
S
4~
1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 1 o
n o wn o wn o n o n o n o n
N N — — < (3] (3] Y N — —
9p 0z < sa1d ap gN 9p 0z < sa1d ap gN
> 18
- ~ —
3 g 2 I 1.8
[0} = [0} N Jo+
10 7] o 1~ 0
o o o o0 o 1 ©
N = ~ = [52] 1.=
.o 5] 480
17 =S 1s
@ o Jgo
o o 1 o
J.e o e
> > dox>
o =0 {¥o
= £ 1€
1ec Ne 38°
b E
Jo
- S ERS
© m
1 1 1 1 1 1 1 1 ~ 1
@ © < N o 0 ©0 < o
% 8§ S N 9 ?
op 0z < s21d dp AN
> 0
w = w J9= () E R
Jal I (O] o8
O] “n O] 430 o 1°n
o o o o o 1,9
— = Yo} Ja= N 4<=
[5] NO kR
-4 = = JoL
= Jo= ER]
@ Yo i,
A= Jas e
13> > 48>
2 N EN
- Jw
a4 g
eg 3o EDNeZ
-o d« Jo
o
Jo
3
o kM 9
1 1 1 1 1 1 1 1
< o~ o Es) © T n o n
- - - (3] i} N
9p oz < sa1d ap gN p oz <

Fic. 13.11: Distributions du nombre de pics en fonction de la charge moyenne Qmoy (p.e./héliostat) pour
l’ensemble des énergies v simulées. Les lignes verticales en trait pointillé correspondent a la valeur de coupure en
charge moyenne Qmoy = 15 p.e./héliostat établie au paragraphe 13.3.1. Pour plus de lisibilité, les distributions
a 500 GeV et 1 TeV ont été tronquées a Qmoy< 100 p.e./héliostat. On constate qu’une coupure en charge
moyenne Qmoy < 15 p.e./héliostat supprime les événements v ayant Npics > 35.
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Fic. 13.12: Distribution en nombre de pics supérieurs a 20 dc pour les quatre prises de données OFF utilisées
pour déterminer les efficacités des différentes coupures.

‘ E’)’ (GeV) I €Npics (%) ‘ QNPiCS

15 0.07 0.00
25 3.18 0.04
30 11.21 0.14
50 48.52 | 0.58
70 61.89 0.75
100 70.97 [ 0.86
150 73.50 0.89
200 77.83 0.94
300 81.99 0.99
500 84.89 1.02

| 1000 | 86.61 [ 1.04 |

| OFF | 55.89 | .. |

TAB. 13.5: La seconde colonne donne les efficacités de la coupure en nombre de pics d’amplitude supérieure a
25 dc utilisée dans l’analyse ON-OFF standard : Npics>25ac > 10. Le facteur de qualité correspondant est donné
en colonne 3. On constate que cette coupure élimine la quasi-totalité des v d’énergie inférieure a 30 GeV.
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(B, (GV) [ €00y (%) | Qogry |

15 13.57 0.40
25 13.04 0.39
30 20.13 0.60
50 40.89 1.22
70 47.81 1.43
100 49.90 1.49
150 48.92 1.46
200 47.86 1.43
300 46.06 1.37
500 38.68 1.15
1000 26.95 0.80

| OFF | 1122 | .. |

TAB. 13.6: Efficacité et facteur de qualité pour la coupure standard 04,,<0.25. On voit clairement que cette
coupure est catastrophique pour les v de basse énergie. La premiére colonne donne les énergies v simulées, la
seconde Uefficacité en pourcents de cette coupure pour chaque €nergie simulée, et la derniére colonne donne les
facteurs de qualité correspondants (cf. relation 13.1).

Le tableau 13.6 liste les efficacités et les facteurs de qualité obtenus aux différentes énergies simulées
pour la coupure o4p< 0.25 utilisée pour la Nébuleuse du Crabe. Comme prévu, une telle coupure
s’avere parfaitement inadaptée et méme destructrice puisque le nombre de v rejetés est considérable
et augmente lorsque l'on descend en énergie. Plusieurs valeurs différentes du 0.25 «standard» ont été
testées sans succes.

13.3.4 Coupure en paramétre de reconstruction

Lors de la phase de préanalyse des données, les temps d’arrivée sont utilisés dans le but de recons-
truire le maximum de la gerbe (cf. 12.3.1). A partir des coordonnées (Xg, Yy) du maximum de la gerbe,

on définit le parametre Ry = /X2 + YZ. Les gerbes hadroniques ayant des temps d’arrivée inhomo-
geénes dus aux différentes sous-gerbes qui la composent, on s’attend & ce que 'ajustement de ceux-ci par
un paraboloide soit moins performant et conduisent a des valeurs de Ry plus grandes. Toutefois, il faut
rappeler que l'ajustement du front d’onde pour des gerbes électromagnétiques est d’autant meilleur
que le nombre de pics détectés et participant a cet ajustement est grand. Ceci sous-entend un meilleur
ajustement pour les v de haute énergie.

Le tableau 13.7 donne la proportion d’événements pour lesquels la procédure d’ajustement n’a pu
converger (lorsque la procédure ne converge pas, ’analyse renvoie la valeur 9999 d’initialisation pour
Xy et Yp, soit Ry~14140 m). Comme attendu, les proportions de y dont la reconstruction du maximum
de la gerbe a échoué ou abouti a des valeurs de Ry importantes sont plus conséquentes pour les basses
énergies. A partir de 50 GeV, la situation devient moins critique et ’ajustement semble converger dans
la majorité des cas.

Lorsque la reconstruction converge, la figure 13.13 montre que les distances Ry sont en moyenne
plus faibles pour les basses énergies. A partir de cette remarque nous avons testé une coupure Ry < 100
m qui affecte peu les v de basse énergie correctement reconstruits, puis nous avons observé son effet
sur les données OFF. Le tableau 13.8 donne les efficacités et les facteurs de qualité obtenus pour les
différentes énergies simulées. Il apparait que cette coupure améliore sensiblement le facteur de qualité
autour de 30-50 GeV. En revanche, pour les 7y de trés basse énergie (en dessous de 30 GeV) la situation
est moins claire. Les facteurs de qualité obtenus en associant la coupure en charge moyenne a celle
en parameétre de reconstruction sont équivalents & ceux obtenus avec une simple coupure en charge
moyenne. Cet effet est essentiellement di au fait que ce parameétre Ry ne permet pas de récupérer les
événements basses énergies pour lesquels la reconstruction a échoué.
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E, (GeV) | evts non reconstruits (%) | evts Ry > 200 m
15 30.3 31.8
25 9.6 28.6
30 6.0 7.0
50 2.2 2.7
70 1.6 21
100 1.3 1.6
150 0.4 1.9
200 0.5 0.9
300 0.6 1.0
500 0.1 0.6
1000 0.1 1.5
| OFF | 0.8 19.9 \

TAB. 13.7: La premiére colonne correspond aux différentes énergies simulées. La seconde colonne donne la propor-
tion d’événements pour lesquels la procédure de reconstruction n’a pu converger. La troisiéme colonne correspond
auz proportions d’événements dont Ry est supérieur a 200 m. Comme attendu, la proportion d’événements mal
reconstruits est plus importante pour les basses énergies.

‘ E’)’ (Gev) ‘ EQmoy(%) ‘ ERO (%) ‘ 6Qmoy+RO (%) ‘ QQmoy ‘ QRO ‘ QQTTLDZ/+R0 ‘

15 99.9 64.5 64.5 1.33 0.86 1.24
25 99.9 99.5 99.5 1.33 0.80 1.15
30 99.9 89.7 89.7 1.33 1.20 1.73
50 99.2 95.0 94.2 1.32 | 1.27 1.82
70 87.6 94.6 82.2 1.17 1.27 1.58
100 61.1 94.6 95.9 0.82 1.27 1.08
150 45.8 93.5 39.8 0.61 1.25 0.77
200 36.9 93.0 31.0 0.49 1.25 0.60
300 27.9 90.8 20.9 0.37 1.22 0.40
500 20.7 87.2 12.9 0.28 1.17 0.25
1000 15.0 83.4 8.4 0.20 1.12 0.16
OFF 56.1 55.67 26.93

TAB. 13.8: Efficacités et facteurs de qualité d’une coupure en paramétre de reconstruction du mazimum de la
gerbe Ro< 100 m, pour des vy simulés d’énergie 15, 25, 30 , 50, 70, 100, 150, 200, 300, 500 GeV et 1 TeV
(colonnes 8 et 6). Les valeurs sont comparées  celles obtenues avec une coupure en charge moyenne Qmoy < 15
p.e./héliostat seule (colonnes 2 et 5), puis a celles obtenues en associant les deux coupures (colonnes 4 et 7).
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| B, (GeV) | evts non reconstruits (%) |

15 30.3
25 9.6
30 6.0
50 2.2
70 1.6
100 1.3
150 0.4
200 0.5
300 0.6
500 0.1
1000 0.5
| OFF | 0.73

TAB. 13.9: Proportion d’événements simulés pour lesquels la procédure d’ajustement du front d’onde n’a pu
converger (mazimum des résidus renvoyé par l'analyse égal a la valeur d’initialisation, -1).

13.3.5 Reésidus
13.3.5.1 Le paramétre ResiduMax

Comme nous venons de le voir, la reconstruction s’effectue & partir de I’ajustement du front d’onde
par un paraboloide. Les temps d’arrivée présentent bien entendu des écarts par rapport a cet ajustement
idéalisé, ce sont les résidus. A priori, 'ajustement devrait étre meilleur pour les v que pour les hadrons.
Une conséquence immeédiate est une dispersion en temps et un maximum de ces résidus plus faibles
pour les gerbes v que pour les gerbes hadroniques. Le parameétre étudié ici est le maximum de ces
résidus.

De méme que pour le paramétre Ry, nous allons étre confronté au probléme des basses énergies
pour lesquelles 'ajustement ne converge pas. Le tableau 13.9 donne la proportion d’événements pour
lesquels I'ajustement a échoué (maximum des résidus issu de ’analyse égal a -1).

Les distributions en maxima des résidus pour des y simulés de 50, 100, 500 GeV et 1 TeV (figure
13.14) indiquent que quelle que soit I’énergie des v , les résidus n’excédent pas (ou trés rarement) les
5 ns. Les efficacités et facteurs de qualité associés a une coupure «maximum des résidus < 5 ns» sont
donnés dans le tableau 13.10. Les résultats semblent trés satisfaisants puisqu’une fois cette coupure
associée a la coupure en charge moyenne, les facteurs de qualité & basse énergie passent de ~1.3 & ~2.7.

La figure 13.15 donne les distributions équivalentes pour les quatre prises de données OFF in-
dividuellement puis sommeées. On constate deux populations d’événements. Une premiére population
présente une distribution équivalente a celle observée pour les v simulés. La seconde population, centrée
autour d’une dizaine de nanosecondes est dominante, ceci expliquant la grande proportion d’événements
rejetés lorsque 'on ne conserve que les événements dont le maximum des résidus est inférieur a 5 ns.
La figure 13.16 délivre davantage d’informations sur cette population observée au-deld des 5 ns en
maximum de résidus. On constate que ces événements a grands résidus sont également des événements
basse charge, conservés pour une grande partie d’entre eux par la coupure @0y < 15 p.e./héliostat.
Par conséquent, la coupure en résidus est incontestablement une coupure complémentaire de la cou-
pure en charge et c’est ce qui apparait clairement dans le tableau 13.10. Il faut toutefois noter que les
facteurs de qualité ainsi obtenus sont valables & basse énergie (en dessous de 50 GeV) uniquement si
on conserve les événements basse charge pour lesquels la reconstruction du maximum de la gerbe a
échoué (maximum des résidus rendu par 'analyse = -1).

Un doute subsiste tout de méme. La simulation est bien évidemment idéalisée et il n’est malheureu-
sement pas improbable que dans les conditions réelles les 7y soient également distribués dans I’ensemble
de ces deux distributions. Un simple dysfonctionnement des codeurs FADC et/ou des problémes de
mise en temps pourraient éventuellement expliquer de tels maxima des résidus supérieurs a 5 ns. Il est
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F1G. 13.14: Distributions en mazimum de résidus pour siz des douze énergies de v simulées (30, 50, 100, 200,
500 GeV et 1 TeV). On constate que quelle que soit l’énergie des vy simulés les résidus n’excédent pas 5 ns. Les
pics en -1 observés a gauche des distributions représentent les événements pour lesquels la procédure d’ajustement
du front d’onde n’a pu converger.



ANALYSE CRABE OPTIMISEE A BASSE ENERGIE

212 CHAPITRE 13.

i [41x! vo've 68°9S d440
¥°0 891 €c0 1€°91 0€'86 8891 000T
19°0 691 1€°0 G6'1¢ Gy'86 L8'CC 009
6.0 891 0¥°0 17'8¢ ¥0'86 €6°6C 00€
90'T 691 €90 €T'8¢ ¢S'86 GE6E 00¢
8C'1T L9 79°0 9z 9y 99°26 8T'8¥ 0ST
0L'T 891 480 P19 ¥0'86 61°€9 00T
6€°C L9°1 8T'T 80°98 €826 G788 0L
L9°¢ 29°1 €e'1 07°96 91°L6 ¢C’66 0s
69°C L9'1 Vel Gc'L6 LT L6 86°66 0€
GL'C 0L'T Vel 92 66 €V'66 €866 ac
0LC 891 €e'l V€' L6 G8'L6 0566 gl

(IR [Py [ 00 | (04) P05 | () T | (04) 03 | (aeD) T |

TaB. 13.10: Tableau d’efficacité de la coupure en mazimum de résidus seule (ResMax < 5 ns) et couplée avec

la coupure en charge moyenne (Qmoy < 15 p.e./héliostat).
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Fic. 13.15: Les quatre figures du haut sont les distributions en maxima des résidus pour chacune des quatre prises
de données OFF. La figure du bas est la somme de ces quatre distributions. Pour [’ensemble des distributions,
on distingue deux populations d’événements. En dessous de 5 ns, on retrouve une distribution semblable a celle
observée pour les v simulés. La proportion (en pourcents) des ces événements est données en haut de chaque
distribution. Au dessus de 5 ns vient s’ajouter une seconde population d’événements, centrée autour d’une valeur
moyenne d’environ 11 ns.
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Fia. 13.16: Données OFF : distribution en mazimum de résidus (en ns) en fonction de la charge moyenne
Qmoy (en p.e./héliostat). Les droites en trait pointillé verticale et horizontale correspondent respectivement aux
coupures en Qmoy et mazimum des résidus définies a partir des simulations y.
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par conséquent nécessaire de justifier cette coupure, et c’est ce qui est effectué dans la section suivante.

13.3.5.2 Justification de la coupure en maximum des résidus

Afin de justifier cette coupure en résidus, nous avons construit ces mémes distributions pour les 41
paires ON/OFF sur le Crabe (majorité 3/5 et pointé simple & 11 km) retenues pour ’analyse standard
et exposée précédemment en 12.4.1 page 182. La figure 13.17 donne les distributions en maximum
des résidus pour les données ON, OFF et I'excés ON-OFF aprés 'application des coupures. Tout
comme précédemment, on distingue dans les distributions individuelles ON et OFF deux populations
d’événements : une premiére identique a celle observée pour les 7y simulés et une seconde centrée autour
d’une dizaine de ns. En revanche, cette seconde population disparait lorsque ’on fait la différence ON-
OFF de ces deux distributions. L’excés observé étant dit aux y provenant du Crabe, on peut donc en
conclure que des v se caractérisent bien par des résidus inférieurs & 5 ns comme le prédit la simulation.

Il faut toutefois se rappeler que ces coupures impliquent un seuil en énergie plus élevé que celui
recherché, autour de 60 GeV, et les v de basse énergie sont donc exclus de cette distribution. On a vu
également que la proportion d’événements pour lesquels la procédure d’ajustement ne convergeait pas
était justement plus importante pour ces v de basse énergie. Afin de s’assurer que ces problémes de
convergence ne nuisent pas a la régle établie, nous avons construit les distributions ON, OFF et ON-
OFF pour ’ensemble de la statistique, avant 'application des coupures. ces distributions sont données
en figure 13.18. L’exceés brut ON-OFF suit la méme loi de distribution : la majorité des événements
présentent des résidus inférieurs & 5 ns.

13.3.6 Bilan & acceptance

Seules les coupures en charge moyenne et en résidus maximum sont conservées, soit :

1. Qmoy — yetale— < 15 p.e. /heliostat

pics>20dc
2. Résidus maximum < 5 ns

Ces deux coupures conduisent a la courbe d’acceptance figurant en 13.19. Les données permettant la
construction de cette courbe sont données dans le tableau 13.11. Comme prévu, lefficacité est maximum
jusqu’a 50 GeV et est particuliérement adaptée & la recherche d’un signal pulsé & basse énergie.

Un point positif est que les coupures en homogénéité o4, et nombre de pics supérieurs & 25 dc
appliquées pour la nébuleuse du Crabe sont effectivement inadaptées & ’analyse pulsar puisqu’elles
suppriment une grosse proportion des v en dessous de 50 GeV. Ceci ne remet pas en cause les résultats
précédents (limite supérieure a 60 GeV) mais renforce I'hypothése qu’une éventuelle détection d’un
signal pulsé sur le Crabe peut étre rendue possible par le choix de coupures adaptées aux basses
énergies.

Le tri des données a été effectué en section 13.1. Les coupures a priori idéales pour un signal pulsé
en dessous de 50 GeV ont été établies dans cette section. Les dates des événements ont au préalable
été barycentrées et les phases correspondantes ont été calculées & partir des éphémeérides radio comme
explicité dans les chapitres 8 et 9. Nous allons désormais appliquer les coupures en question aux données
dulot 1 (pointé simple 11 ou 17 km et majorité 3/5) et débuter ’analyse pulsar. Puis nous appliquerons
ces mémes coupures aux deux autres lots définis précédemment.
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FiG. 13.17: Distributions des maxima des résidus pour 41 paires Crabe retenues pour [’analyse standard
ON/OFF. En haut, la distribution obtenue 4 partir des 67022 événements ON ayant passé les coupures. Au
milieu, la distribution en maximum des résidus des 64295 événements OFF ayant passé les coupures. En bas,
la différence ON-OFF de ces deux distributions. (cf. tableau 12.2 page 183)
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FiG. 13.18: Distributions des maxima des résidus pour 41 paires Crabe retenues pour [’analyse standard
ON/OFF. En haut, la distribution obtenue & partir des 894494 événements ON avant coupures. Au milieu,
la distribution en maximum des résidus des 888725 événements OFF avant l’application des coupures. En bas,
la différence ON-OFF de ces deux distributions. (cf. tableau 12.2 page 183)
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Acceptance Crabe au Transit (11 km & 3/5)
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F1G. 13.19: Courbes d’acceptance pour le Crabe au transit obtenue & partir des données simulées (simple pointé
11 km, majorité 3/5, seuil a 4.5 p.e./héliostat) aprés applications des coupures en charge moyenne par héliostat
et en mazximum des résidus. L’ensemble des valeurs numériques sont données dans le tableau 13.11. Les points
représentés par des carrés et des cercles sont respectivement les acceptances (en wa avant et aprés application
des coupures spécifiques a l'analyse basse énergie. Comme attendu, les coupures rejettent peu de vy en dessous de
50 GeV. Seul le point 4 20 GeV semble incohérent et sera par conséquent écarté lors du calcul de [’acceptance.
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TAB. 13.11: Données des simulations permettant l’établissement de la courbe d’acceptance visualisée en 15.19.

en m? avant et apres application des coupures. L’efficacité a 20 GeV est anormalement faible et ne sera pas

détecteur, et le nombre d’événements passant les coupures. Les colonnes 6 et 7 sont les acceptances exprimées
pris en compte lors de l'ajustement de la courbe d’acceptance.

Les colonnes 3 a 5 sont respectivement le nombre de v simulés, le nombre d’événements qui ont déclenché le
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| Imtervalles | N, | A, | oo | Ne | A | oo |
LW1 67924 | -448.5 | -1.6 || 9900 | -221.5 | -2.1
P1 114225 | +270.8 | +0.7 || 16761 | -108.2 | -0.7
TW1 113783 | -171.2 | -0.5 || 16889 | +19.8 | +0.1
BRIDGE 125154 | -195.6 | -0.5 || 18644 | +87.9 | +0.6
LW2 80386 | +618.1 | +2.0 | 11778 | -30.4 | -0.3
P2 125924 | +574.4 | +1.4 || 18848 | +291.9 | +1.9
TW2 102823 | +264.3 | +0.7 || 15205 | +22.8 | +0.2
TOTAL PULSE || 730219 | +912.3 | +0.6 || 108025 | +62.3 | +0.1
oP 410235 60729

TAB. 13.12: Crabe, totalité lot 1 : statistiques des différents intervalles de phase pour les phasogrammes du
lot 1 figurant en 13.20. N, A et o sont respectivement le nombre d’événements, [’excés par rapport a OP et
la significativité de lintervalle de phase considéré. Les indices «c» et «by correspondent respectivement auz
données avant (b=brut) et aprés applications des coupures (¢c=coupure). Les intervalles de phases sont ceux
définis en 3.3 page 55.

13.4 Analyse lot 1 - Simple pointé & majorité 3/5

13.4.1 Totalité du lot 1
13.4.1.1 Phasogrammes

Rappelons que le lot 1 contient 48 prises de données en majorité 3/5 et en pointé simple & 11 ou
17 km. Les phasogrammes présentés par la suite sont construits selon le découpage en phase proposé
par les études a plus basse énergie (cf. 3.3 page 55) et avec une normalisation du nombre d’événements
comme explicité en 12.5 page 187.

Les deux phasogrammes obtenus pour le lot 1 avant et aprés coupures sont donnés en figure 13.20.
Les exceés et significativités des différents intervalles de phase sont donnés dans le tableau 13.12. Si on
compare les exces et significativité avant et aprés I’application des coupures, rien de trés prometteur
ne semble apparaitre. En valeur absolue, le maximum et le minimum de significativité sont dans les
deux cas équivalents.

13.4.1.2 Test d’uniformité

Faute de test d’uniformité performant, nous avons testé nos données avec le H-test. Les valeurs
obtenues avant et aprés ’applications des coupures sont respectivement 7.1 et 8.9. Comme on 'a vu
dans la section 11.12, la probabilité d’obtenir une valeur h supérieure a la valeur H trouvée est donnée
par :

P(h > H) = 0.9999755 - ¢~0-398024 (13.3)

Ainsi, on trouve que la probabilité d’obtenir une valeur de H supérieure a 8.9 dans une distribution
uniforme de phases est ~3%. Compte tenu de ces résultats, ’hypothése de la présence d’un signal pulsé
dans ces données n’est pas a exclure.

On peut imaginer que la sélection effectuée n’est pas suffisamment stricte et que certaines prises de
données, bien qu’inadaptées pour une analyse basse énergie, ont malgré tout été conservées. Dans ce
cas de figure, la valeur finale du H-test n’est pas suffisante et il peut étre intéressant de connaitre les
valeurs intermédiaires. Dans cet objectif, nous avons tracé ’évolution de la valeur délivrée par le H-test
avec Iaugmentation de la statistique. Afin de définir une référence, nous avons reproduit les figures
équivalentes pour une méme statistique de phases aléatoires. Les résultats obtenus pour les données
réelles et simulées sont donnés en figure 13.21. Deux remarques peuvent étre faites. Tout d’abord,
les maxima obtenus sur les données réelles sont légérement supérieurs aux données simulées. Ensuite,
la valeur terminale obtenue pour les données réelles augmente apres ’application des coupures alors
qu’elle est & peu prés constante (~2) pour les deux statistiques de phases aléatoires.
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F1G. 13.20: Crabe, totalité lot 1 : phasogrammes avant (haut) et aprés Uapplication des coupures (bas) définies
en 13.3. Le découpage en phase et les barres d’erreurs statistiques sont déterminés conformément a 3.3 page
55. La valeur affectée a chaque intervalle de phase correspond auw nombre d’événements divisé par la largeur de
Uintervalle considéré (cf. 12.5 page 187). Les différentes valeurs associées a ces phasogrammes sont données dans
le tableau 13.12. Afin de guider les yeuz, les différents intervalles de phase sont rappelés en haut du phasogramme
(BR =BRIDGE).
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F1a. 13.21: Test d’uniformité appliqué aux 48 prises de données Crabe du lot 1 avant (gauche) et aprés (droite)
application des coupures ; en abscisse le nombre d’événements et en ordonnée la valeur délivrée par le H-test pour
ce lot d’événements. Chaque point correspond & [’ajout d’une prise de données. Les figures du haut illustrent
les résultats obtenus pour les données réelles. Les figures du bas correspondent aux mémes statistiques, mais les
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phases réelles ont été remplacées par des phases aléatoires.
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Intervalles | N, | Ay | oo | N | A | o |

LW1 30126 | -6.2 0.0 || 4115 | -10.3 | -0.2

P1 50291 | +70.7 | +0.3 || 6890 | +14.4 | +0.2

TW1 50187 | -33.2 | -0.1 || 7069 | +193.4 | +2.0

BRIDGE 55131 | -111.3 | -0.4 || 7889 | +325.9 | +3.2

LW2 35347 | +192.8 | +0.9 || 4901 | +88.1 | +1.2

P2 55948 | +705.7 | +2.6 || 7991 | +427.9 | +4.2

TW2 45420 | +221.8 | +0.9 || 6309 | +121.0 | +1.4

TOTAL PULSE || 322456 | 1046.2 | +1.1 || 45164 | 1160.4 | +3.3
oP 180793 .. || 24752

TaB. 13.13: Crabe, lot 1, H<3/4 heure : excés et significativités avant et aprés application des coupures
dans les différents intervalles de phase pour les 20 prises de données du lot 1 a moins de 3/4 d’heure du transit
(figure 13.20). (Voir tableau 13.12 pour la légende)

13.4.2 Evolution de la significativité avec I’angle horaire

Malgré une sommation décevante des phasogrammes individuels, certaines prises de données pré-
sentent des courbes de lumiére pour le moins surprenantes. Faute de simulation intermédiaires, il est
difficile d’évaluer I’évolution de I'acceptance entre une heure et deux heures du transit. De ce fait, lors
de la sélection des données, nous avions été prudents et avions opté pour une limite en angle horaire
a deux heures du transit. Bien qu’aucune corrélation n’ait pu étre mise en évidence entre les taux de
comptage (hadrons) et ’angle horaire, ce dernier critére demeure tout de méme un paramétre physique
a controler. Compte tenu de ’évolution de 'acceptance a basse énergie avec ’angle horaire, nous avons
représenté en figures 13.22, 13.23 et 13.24 les distributions des significativités obtenues pour chaque
prise de données en fonction de l’angle horaire, et ceci indépendamment pour les sept intervalles de
phase. La significativité apparait (et plus clairement pour l'intervalle P2) légérement meilleure autour
du transit. A partir de cette constatation, nous avons testé quelques sélections en angle horaire plus
restrictives et construit les phasogrammes correspondants (figure 13.25). Comme attendu, une sélec-
tion en angle horaire améliore la significativité. Une coupure a moins de 3/4 d’heure du transit semble
optimale (cf. figure 13.26) : la significativité atteint ainsi 3.23¢0 sur le BRIDGE, et méme 4.22¢0 rien
que sur P2! Le H-test commence également a étre significatif puisqu’il délivre pour ’ensemble des
données ainsi sélectionnées une valeur de 21.4! La probabilité associée & cette valeur est trés faible :
P(h > H) ~ 0.02%. L’évolution croissante de la valeur du H-test avec la statistique (cf. figure 13.27)
est également favorable & la présence d’un signal. Les a priori basés sur le profil du phasogramme
semblent donc confirmés par le test d’uniformité : il y aurait bien un signal pulsé dans les données
Crabe du lot 1.

Pour comparaison, «l’anti-phasogramme» réunissant les 28 autres prises de données a plus de 3/4
d’heure du transit a été construit et est représenté en figure 13.28. La valeur délivrée par le H-test pour
ce phasogramme est de seulement 0.5, ce qui conforte la réjection des données a plus de 3/4 d’heure
du transit.

13.4.3 Significativité et taux d’humidité

Historiquement, ce critére d’humidité avait été étudié sur les données PSR B1951+32. Il semblait
alors qu’'un excés apparaissait autour de 0.9 en phase (rappelons que les pics EGRET sont centrés en
0.16 et 0.60) lorsque 'on sélectionnait uniquement les données basse humidité (a I’époque le critére
était plutot l'écart entre la température et la température de rosée). Yves Gallant a ensuite proposé
d’appliquer ce méme critére sur les prises de données Crabe en pointé 11 km et majorité 3/5, sélection-
nées pour I'analyse standard ON-OFF, et dont les informations météo étaient présentes (cf. chapitre
12). Soit au total une statistique de 29 prises de données (12 ne possédent pas d’information météo)
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Fic. 13.22: Partie A - Distribution en angle horaire des significativités des trois intervalles de phase du premier
pic (LW1, P1, TW1) pour chacune des prises de données Crabe du lot 1. Les différents symboles permettent de
distinguer les données avec données météo et un tauxr d’humidité supérieur ou inférieur a 50%.
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Fic¢. 13.23: Partie B - Distribution en angle horaire des significativités de l’intervalle de phase BRIDGE obtenues
pour chacune des prises de données Crabe du lot 1.

sur lesquelles aucune coupure n’était appliquée. Les résultats se sont avérés surprenant puisqu’un exces
semblait ressortir dans les intervalles de phase attendus [38]. Pour tenter de démontrer cette éventuelle
corrélation entre la significativité et le taux d’humidité Y. Gallant eut 'idée de tracer I’évolution de
cette significativité avec 'augmentation de la statistique, prise de données par prise de données.

Nous allons controler ici cette éventuelle corrélation en appliquant la méme technique aux données
Crabe du lot 1 situées a moins de 3/4 du transit pour lesquelles un signal pulsé semble étre présent. 11
apparait dans la figure 13.29 que la significativité sur P2 augmente progressivement avec la statistique
en suivant une loi a peu prés en racine carré du nombre d’événements (lorsqu’on double la statistique,
la significativité augmente d’un facteur v/2). Toutefois, la situation est différente de celle observée dans
les données sélectionnées pour ’étude de la Nébuleuse. En effet, pour ces derniéres, la significativité
chutait lorsque 'on passait une limite située a environ 40% d’humidité. Ce n’est pas le cas ici. La
progression s’effectue jusqu’aux taux de comptage les plus forts. Afin de confirmer ces conclusions,
nous avons divisé les 20 prises de données en deux lots de méme statistique situés de part et d’autre des
40% d’humidité, puis nous avons construit les phasogrammes correspondants. Ceux-ci sont présentés
en figure 13.30. Dans les deux cas, les structures de pics apparaissent, avec méme une significativité
légérement meilleure pour les données a plus grand taux d’humidité. De ce fait, ’hypothése d’une
éventuelle corrélation entre la significativité et les taux d’humidité n’est pas démontrée et n’a pas lieu
d’étre exploitée ici.
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Fic. 13.24: Partie C - Distribution en angle horaire des significativités des trois intervalles de phase du second
pic (LW2, P2 et TW2) pour chacune des prises de données Crabe du lot 1.
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FiG. 13.25: Crabe, lot 1, différentes valeurs de H : phasogrammes aprés coupures et sélection en angle
horaire. De haut en bas, 13, 20 et 2/ prises de données respectivement 4 moins de 1/2h, 3/4h et 1h du transit
du Crabe. On obtient un peu plus de 4o rien que sur P2 pour une sélection en angle horaire < 3/4 heure. (Voir
figure 13.20 pour détails).
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) 20 runs /503249 sur 503249 evts = 100.00% / 7.04 heures
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F1a. 13.26: Crabe, lot 1, H<3/4 heure : phasogrammes avant (haut) et aprés (bas) application des coupures
pour les 20 prises de données dont l’angle horaire moyen est inférieur a 8/4 d’heure du transit. La significativité
du signal déja apparent dans les données brutes est augmentée aprés application des coupures. (Voir figure 13.20
pour détails)
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FiG. 13.27: Evolution des valeurs du H-test avec la statistique en ajoutant prise de données par prise de données
les événements 4 moins de 3/4 d’heure du transit. A gauche pour les données brutes, a droite aprés application
des coupures.

) 28 runs /98839 sur 637217 evts = 15.51% / 8.98 heures
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Fia. 13.28: Crabe, lot 1, H>3/} heure : phasogramme construit d partir des 28 prises de données du lot
1 dont l’angle horaire moyen est a plus de 3/ d’heure du transit, aprés application des coupures. Les valeurs
numériques correspondantes sont données dans le tableauw 13.13. (Voir figure 15.20 pour détails)
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FiG. 13.29: Evolution de la significativité avec la statistique pour les 16 prises de données du lot 1 a4 moins de

3/4 d’heure du transit possédant des informations météo. Les prises de données sont ajoutées une & une par
ordre de tauxr d’humidité croissants.
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Fic. 13.30: Significativité et taux d’humidité : les deux phasogrammes correspondent auzx données du lot 1 a
moins de 3/4 d’heure du transit. Les phasogrammes du haut et du bas correspondent auzx données ayant des tauz
d’humidités respectivement inférieurs et supérieurs a 50%. Seules 16 prises de données sur les 20 présentées
précédemment possédent des informations sur la météo. (Voir figure 13.20 pour détails)
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Intervalles | N, | Ay | oo | N. [ A, | o, |

LW1 20950 | +97.3 | +0.6 | 3491 | 126.7 | 104

P1 34768 | +13.5 | +0.1 | 5818 | +44.1 [ +0.5

TW1 34994 | +2395 | +1.1 [ 5825 | +5L.1 [ +0.6

BRIDGE 38137 | -92.9 | -04 | 6281 | -703 | -08

LW2 24180 | -148.1 | -0.9 | 4049 | +73 | +0.1

P2 38362 | +132.1 | +0.6 | 6377 | +25.7 | +0.3

TW2 31752 | +473.0 | +2.4 | 5314 | +1175 | +1.4

TOTAL PULSE | 223143 | +714.6 | +0.9 | 37155 | +202.1 | +0.6
oP 125116 20786

TaB. 13.14: Crabe, totalité lot 2 : exces et significativités dans les différents intervalles de phase pour les
phasogrammes du lot 2 avant et aprés coupures (figure 13.31). (Voir tableau 13.12 pour la légende)

Intervalles ‘ Ny ‘ Ay ‘ op ‘ N, ‘ A, ‘ O¢ ‘
LW1 15461 | +146.3 | +1.1 | 2571 | +23.7 | +04
P1 25531 +6.6 | +0.0 | 4252 +6.4 | +0.1
TW1 25601 | +76.6 | +0.4 | 4273 | +274 | +0.4
BRIDGE 27989 | -87.9 | -0.5 | 4618 | -52.1 | -0.7
LW2 17668 | -199.1 | -1.4 | 2965 -6.9 -0.1
P2 28212 | +135.1 | +0.7 | 4740 | +69.9 | +0.9
TW2 23119 | +147.0 | +0.9 | 3913 | +92.0 | +1.3
TOTAL PULSE | 163581 | +224.6 | +0.3 | 27332 | +160.4 | +0.6

orP 91888 15284

TaB. 13.15: Crabe, lot 2, H<3/4 heure : excés et significativités dans les différents intervalles de phase pour
le phasogramme réalisé & partir des 15 prises de données du lot 2 situées @ moins de 3/4 d’heure du transit,
avant et apres applications des coupures (figure 13.32). (Voir tableau 18.12 pour la légende)

13.5 Analyse lot 2 - Simple pointé & majorité 4/5

13.5.1 Totalité du lot 2

Bien que les coupures aient été optimisées sur les données simulées en simple pointé et majorité 3/5
(lot 1), nous allons appliquer les mémes coupures au lot 2 (4/5 - 11 ou 17 km - < 2 heures du transit).
Les phasogrammes bruts et aprés coupures sont donnés en figure 13.31. Les exceés et significativités
correspondants sont listés dans le tableau 13.14. Les valeurs finales et maximales délivrées par le H-
test sur ces données sont respectivement 1.6 et 9.5 avant coupures, 0.7 et 4.7 aprés 'application des
coupures.

13.5.2 Données & moins de 3/4 d’heure du transit

Tout comme pour le lot 1, on effectue une sélection en angle horaire plus restrictive en ne conservant
que les données & moins de 3/4 heure du transit. Les phasogrammes et résultats correspondants sont
donnés respectivement dans la figure 13.32 et dans le tableau 13.15. La valeur délivrée par le H-test
est 0.7, avec un maximum en 4.7, traduisant ’absence de tout signal pulsé.
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FiG. 13.31: Crabe, totalité lot 2 : phasogrammes avant (haut) et aprés (bas) coupures pour les 21 prises de
données simple pointé 11 km et majorité 4/5 (lot 2). Les valeurs numériques sont données dans le tableau 13.14.
(Voir figure 13.20 pour détails)
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F1c. 13.32: Crabe, lot 2, H<3/4 heure : phasogrammes pour les 15 prises de données du lot 2 & moins de 3/4
d’heure du transit avant (haut) et aprés (bas) Uapplication des coupures. Les valeurs numériques correspondantes

sont données dans le tableau 13.15. (Voir figure 13.20 pour détails)
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Intervalles | N, | Ay [ o5 | No. | Ac | o |

LW1 37028 | +97.5 | +0.5 | 6650 | -11.5 | -0.1

P1 60851 | -699.8 | -2.5 | 10906 | -196.5 | -1.7

TW1 61347 | -203.8 | -0.7 | 11005 | -97.5 | -0.8

BRIDGE 67878 | +172.1 | +0.6 | 12263 | +50.3 | +0.4

LW2 43111 | +254 | +0.1 | 7831 | +59.3 | +0.6

P2 67407 | -2989 | -1.0 | 12159 | -53.7 | -0.4

TW2 55034 | -361.8 | -1.4 | 9836 | -156.3 | -1.4

TOTAL PULSE | 392656 | -1269.3 | -1.2 | 70650 | -406.0 | 40.0
OoP 221583 39969

TaB. 13.16: Crabe, totalite lot 3 : statistiques des différents intervalles de phase pour les phasogrammes
obtenus pour le lot 3 avant et aprés application des coupures (figure 18.33). (Voir tableau 13.12 pour la légende)

Intervalles ‘ Ny ‘ Ay ‘ op ‘ N, ‘ A, ‘ O¢ ‘
LW1 18092 | +157.8 | +1.1 | 2994 | -9.7 | -0.2
P1 29632 | -258.3 | -1.3 | 4963 | -43.1 | -0.5
TW1 29552 | -338.3 | -1.7 | 4913 | -93.1 | -1.2
BRIDGE 33025 | +145.7 | +0.7 | 5511 | +4.3 | +0.1
LW2 20861 -62.2 -0.4 | 3484 | -20.3 | -0.3
P2 32791 -88.3 | -0.7 | 5512 | +5.3 | +0.1
TW2 26765 | -136.3 | -0.5 | 4436 | -69.5 | -0.9
TOTAL PULSE | 190718 | -579.8 | -0.8 | 31813 | -226.1 | -0.8

oP 107605 18022

TaB. 13.17: Crabe, lot 3, H<3/4 heure : excés et significativités dans les différents intervalles de phase
pour les phasogrammes obtenus & partir des données du lot 3 & moins de 3/4 d’heure du transit, avant et aprés
applications des coupures (figure 13.84). (Voir tableau 138.12 pour la légende)

13.6 Analyse lot 3 - Double pointé & majorité 3/5

13.6.1 Totalité du lot 3

Tout comme pour les deux lots précédents, les mémes coupures sont appliquées aux 29 prises de
données du lot 3. Les phasogrammes résultants avant et apres applications des coupures sont donnés
en figure 13.33. Les excés et significativités correspondants sont listés dans le tableau 13.16. Les valeurs
délivrées par le H-test sont 0.8 et 1.4 respectivement avant et aprés applications des coupures.

13.6.2 Données 4 moins de 3/4 d’heure du transit

Afin de pouvoir comparer les résultats obtenus a petit angle horaire sur le lot 1, nous avons construit
le phasogramme des 14 prises de données en majorité 3/5 et simple pointé situées & moins de 3/4
d’heure du transit (cf. figure 13.34). Les exceés et significativités correspondants pour chaque intervalle
de phase figurent dans le tableau 13.17. De toute évidence, aucun signal pulsé n’est présent dans ce
lot de données. Les valeurs délivrées par le H-test confirment ces conclusions, avec une valeur pour le
total de 0.3 et un maximum autour de 3.9.
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FiG. 13.33: Crabe, totalité lot 3 : phasogrammes avant (haut) et aprés (bas) applications des coupures pour
les 29 prises de données en double pointé et majorité 3/5 (lot 8). Les valeurs numériques correspondantes sont
données dans le tableau 13.16. (Voir figure 13.20 pour détails)
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14 runs / 298327 sur 298327 evts = 100.00% / 4.32 heures
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F1c. 13.34: Crabe, lot 3, H<3/4 heure : phasogramme pour les 14 prises de données du lot 3 ¢ moins de 3/4
d’heure du transit avant (haut) et aprés (bas) application des coupures. Les valeurs numériques correspondantes
sont données dans le tableau 13.17. (Voir figure 13.20 pour détails)



238 CHAPITRE 13. ANALYSE CRABE OPTIMISEE A BASSE ENERGIE

13.7 Interprétation

L’interprétation est délicate et doit étre effectuée méthodiquement. La convention en astronomie
gamma veut qu’une source ne soit déclarée comme détectée par un instrument que si la significativité
atteinte excede cing déviations standard. En dessous de ce seuil, la détection ne peut étre acceptée
et seule une limite supérieure sur le flux peut étre établie. Toutefois, il n’est pas exclu de traduire
officieusement 1’excés observé en terme de flux et d’en mesurer les conséquences, et c’est ce que nous
allons effectuer ici.

1. Dans un premier temps, nous traduirons I’analyse du premier lot en terme de flux et confronterons
les résultats aux données existantes.

2. Dans une seconde étape, nous tenterons de comprendre pourquoi aucun signal n’a pu étre mis
en évidence dans les deux autres lots.

3. Enfin dans un dernier paragraphe nous interpréterons en toute rigueur le résultat de cette analyse
en terme de limite supérieure sur le flux pulsé du Crabe.

13.7.1 Préliminaires

Compte tenu des résultats obtenus pour les données du lot 1 & moins de 3/4 d’heure du transit,
nous allons nous focaliser sur ces 20 prises de données totalisées en 7.04 heures d’observation. L’angle
horaire moyen est de 0.38 heure, ce qui reste relativement proche du transit. Nous utiliserons donc
dans la suite de cette analyse la courbe d’acceptance au transit du Crabe (cf. figure 13.19 et tableau
13.11 page 219).

Les exceés obtenus pour chaque intervalle de phase sont rappelés et traduits en terme de y / minute
dans le tableau 13.18. Les limites supérieures selon la méthode de O. Helene avec un niveau de confiance
de 99% sont également données dans les deux derniéres colonnes.

Traduire I’excés observé ou la limite supérieure associée en terme de flux ou de limite sur le flux
sous-entend que l’on fasse au préalable une hypothése sur le spectre en énergie. On a vu en 3.4.4
page 46 que les modeéles théoriques n’étaient pas suffisamment précis pour pouvoir donner une forme
fonctionnelle de la cassure spectrale a haute énergie. Par conséquent, nous nous contenterons ici d’une
atténuation de la loi de puissance EGRET (cf. tableau tableau 3.4 page 59), soit un spectre de la
forme :

dN

aiv e (B/Eo) photons - s ! -ecm ™2 - MeV ™! (13.4)
dE att

E —2.0840.03
=(2.61+0.11)-107 8 [ ————
( ) (100 MeV)

ou b est pris respectivement égal & 1 et 2 pour symboliser une atténuation exponentielle ou super-
exponentielle. L’énergie de coupure du spectre Ejy se détermine alors en résolvant 1’équation intégrale

suivante :
+oo dN
A(E) - —
| w3

ou A(E) est l'acceptance de CELESTE en fonction de I’énergie ' ; N est l’excés observé (ou la limite
supérieure) en nombre d’événements, 7' le temps total d’observation (7.04 heures), 7 le temps mort
moyen de l'acquisition (~ 20%), et d¢ la fraction de période correspondant a l’ensemble des pics
(0.64 pour TOTAL PULSE). Ce dernier terme provient du fait que le flux différentiel donné par
EGRET et utilisé en 13.4 est le flux instantané pour la somme des intervalles pulsés TOTAL PULSE
= LW1+P14+TWI1+BRIDGE+LW2+P2+TW2, et non le flux moyenné sur la période.

La fonction analytique de la courbe d’acceptance aprés coupures a été déterminée par une fonction
«spline» appliquée aux données issues de la simulation (cf. tableau 13.11 page 219). Celle-ci est en
accord avec 'acceptance présentée en [28]. Aussi, nous conserverons les 30% d’incertitudes sur 1’échelle
en énergie, ce qui se traduit par une acceptance A ((1 £ 0.30)£) et par un intervalle pour I’énergie de
coupure Fy dans chacune des deux hypothéses de flux.

N
-dE =
att T><5¢><(1—T)

(13.5)
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TAB. 13.18: Exces observés sur les 20 prises de données du lot 1 & moins de 3/4 d’heure du transit (7.04 heures;
figure 13.26 page 228). Les deuz derniéres colonnes correspondent auzx limites supérieures obtenues en suivant
la méthode de O. Helene avec un niveau de confiance de 99%. Les quantités exprimées en nombre de vy par
minute sont les valeurs moyennées observées. Pour les traduire en terme de flux instantanés, il faudrait dans un
premier temps corriger du temps mort de lacquisition (facteur 1/0.8) puis diviser par la valeur de l'intervalle
de phase considéré donné dans la deuziéeme colonne (facteur 1/5¢).
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Atténuation exponentielle Ey Esevit | A(Esenir)
de la loi de puissance (b = 1) (GeV) | (GeV) (m?)
1| A(L3E), a=-2.05 , Nigp=2.72-10% 14 14.7 1233
2| A(E), a=-2.08, Njpp=2.61-10"8 25 21.8 1935
3 | A(0.7E) , a=-2.11 , N109=2.50-10"° || 57 33.1 2322
Atténuation super-exponentielle Ey Esevit | A(Esenit)
de la loi de puissance (b = 2) (GeV) | (GeV) (m?)
1| A(13E), a=-2.05 , N1gg=2.72-10% 19 145 1165
2| A(E), a=-2.08, Njgpp=2.61-10"8 31 21.6 1857
3| A(0.7TE) , a=-2.11 , Ny5p=2.50-10"8 60 33 2291

TAB. 13.19: Flux TOTAL PULSE instantané pour le Crabe avec CELESTE. Ey est [’énergie de coupure du
spectre dans Uhypothése d’un spectre en loi de puissance atténuée par une exponentielle simple (b=1, tableauw du
haut) puis par une super-exponentielle (b=2, tableau du bas). Eseyy et A (Eseyit) sont respectivement l’énergie
au seuil et l'acceptance de CELESTE a cette énergie. Les valeurs ont été déterminées pour les trois cas de figure
suivants : 1 - Incertitude de -30% sur l’échelle en énergie + flur EGRET mazimum dans les barres d’erreur.
2 - Valeurs nominales pour l'acceptance et la loi de puissance EGRET. 8 - Incertitude de +30 sur l’échelle en
énergie + flur EGRET minimum dans les barres d’erreur.

13.7.2 Hypothése d’un signal pulsé sur le Crabe

Comme précisé précédemment, nous allons interpréter ici 'excés observé en terme de flux pulsé.
Ce flux est représenté dans un spectre vF, non pas par un point mais par une courbe de pente plus
ou moins abrupte selon la modélisation choisie (b égal & 1 ou 2 dans I’équation 13.4) et caractérisée
par I'énergie de coupure Ey. Rappelons que U'incertitude de +30% sur 1’échelle en énergie conduit a
un encadrement de ’acceptance pour une énergie E donnée défini par : A(0.7E) < A(E) < A(1.3E).
La considération de ces incertitudes sur ’acceptance ainsi que des erreurs statistiques sur la loi de
puissance EGRET conduisent non pas & une unique valeur de Ey mais & un encadrement de celle-ci.
D’un point de vue pratique, on déterminera la valeur de Ej solution de I’équation intégrale 13.4 dans
les trois cas suivants :

1. Hypothése la plus favorable : un flux maximum pour EGRET et une acceptance a basse énergie
la plus grande pour CELESTE, c’est a dire A (1.3E).

2. Hypothése nominale : le flux EGRET nominal et ’acceptance nominale de CELESTE A (£).

3. Hypothése la moins favorable : un flux minimum pour EGRET et une acceptance a basse énergie
la plus faible pour CELESTE, c’est a dire A (0.7F).

Les différentes valeurs obtenues pour ces trois cas de figures sont données dans le tableau 13.19 et
illustrées en figures 13.35 et 13.36. Pour une cassure exponentielle du spectre, l’excés observé se traduit
par une énergie de coupure Fy comprise entre 14 GeV et 57 GeV, avec une valeur nominale & Ey=25
GeV. Pour une cassure plus franche de type super-exponentielle, les valeurs obtenues pour Fy sont un
peu plus élevées et comprises entre 19 GeV et 60 GeV avec une valeur nominale a 31 GeV. Dans les
deux cas de figure, on constate que les spectres résultants passent bien au-dessus des barres d’erreur
du dernier point EGRET.
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Fi1G. 13.35: Fluz PULSE TOTAL du Crabe selon CELESTE pour une cassure exponentielle. La courbe en trait
plein gras correspond a la loi de puissance EGRET nominale (droite en trait gras tireté-pointillé) atténuée
exponentiellement avec une énergie de coupure Eo=25 GeV déterminée en considérant [’acceptance nominale
de CELESTE. Le flux au seuil en énergie nominal est indiqué sur la courbe par le carré. La prise en compte
des barres d’erreur sur la loi de puissance EGRET (droites en trait tireté-pointillé) et de lincertitude de £30%
sur [’échelle en énergie pour [’acceptance conduisent & un encadrement de [’énergie de coupure 14 GeV < Ey <
57 GeV, symbolisé par les deux courbes en trait tireté-pointillé. Les différentes valeurs numériques concernant
cette figure sont donnés dans le tableau 13.19. Les résultats sont également comparés aux prédictions de K.
Hirotani pour le modéle Outer Gap [56] (courbe en trait tireté gras) et de A.K. Harding (communications
privées) pour le modéle Polar Cap (courbe en trait pointillé).
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F1G. 13.36: Flux PULSE TOTAL du Crabe selon CELESTE pour une cassure super-exponentielle. La courbe en
trait plein gras correspond a la loi de puissance EGRET nominale (droite en trait gras tireté-pointillé) atténuée
par une super-exponentielle avec une énergie de coupure Ey=31 GeV déterminée en considérant [’acceptance
nominale de CELESTE. Le fluxz au seuil en énergie nominal est indiqué sur la courbe par le carré. La prise
en compte des barres d’erreur sur la loi de puissance EGRET (droites en trait tireté-pointillé) et de l'incerti-
tude de £30% sur ’échelle en énergie pour ’acceptance conduisent a un encadrement de [’énergie de coupure
19 GeV < Ey < 60 GeV, symbolisé par les deux courbes en trait tireté-pointillé. Les différentes valeurs numé-
riques concernant cette figure sont donnés dans le tableau 13.19. Les résultats sont également comparés aux
prédictions de K. Hirotani pour le modéle Outer Gap [56] (courbe en trait tireté gras) et de A.K. Harding
(communications privées) pour le modeéle Polar Cap (courbe en trait pointillé).
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F1a. 13.37: Phasogramme correspondant aux 20 prises de données du lot 1 & moins de 3/4 du transit aprés
Uapplication des coupures d’analyse et en exigeant pour chaque événement une amplitude supérieure a 4.5
p.e./héliostat sur au moins 4 des 5 groupes.

13.7.3 Confrontation aux deux autres lots de données

L’excés observé dans le lot 1 n’apparait pas dans les deux autres lots. S’il s’agit réellement d’un
signal pulsé, la disparition du signal lorsque 1’on passe & une majorité 4/5 ou a un double pointé 11/25
km doit pouvoir se justifier. Dans un premier temps, nous allons nous intéresser a la majorité, puis
nous discuterons de l'influence du pointé. Les données retenues pour cette section sont uniquement
celles & moins de 3/4 d’heure du transit.

13.7.3.1 Influence de la majorité

Constatations Il est possible par le biais du code d’analyse de ne sélectionner que les événements
ayant déclenché au moins 4 des 5 groupes trigger. Si la majorité 4/5 est effectivement responsable de la
disparition du signal, une sélection des événements 4/5 sur les données du lot 1 devrait faire disparaitre
I’exces observé. La figure 13.37 représente le phasogramme construit & partir des 20 prises de données
du lot 1 aprés avoir exigé pour chaque événement une amplitude moyenne par héliostat supérieure a
4.5 p.e. sur au moins 4 des 5 groupes. Le résultats est surprenant et plutdét contraire & nos attentes
puisque l'excés observé précédemment demeure. Compte tenu de ces observations, comment expliquer
I’absence de signal dans le lot 27

Seuils et temps mort Les seules différences entre les lots 1 et 2 sont la majorité d’une part mais
également les seuils de déclenchement. En effet, on a vu précédemment qu’une majorité 4/5 permettait
une meilleure réjection des fortuits (a l'origine des taux de comptage plus faibles comparés a ceux en
3/5). De ce fait, le seuil peut étre abaissé lors de I’acquisition. Ceci est confirmé par les distributions des
seuils représentées en figure 13.38. On constate que pour la majorité des données 3/5 et 4/5, les seuils
sont respectivement 45 et 35 mV /héliostat. On a également vu dans la section 5.5 page 103 qu’un fonc-
tionnement & bas seuil en majorité 4/5 présentait un inconvénient majeur : le point de fonctionnement
est décalé dans le régime de fond de ciel ; il en résulte une augmentation des taux de comptage indivi-
duels des groupes impliquant un temps mort plus ou moins conséquent au niveau du V486. Toutefois,
cette influence du temps mort n’est pas reproduit lorsque l'on effectue une simple coupure logicielle en
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F1G. 13.38: Distributions des seuils pour les données Crabe en magjorité 3/5 (gauche) et 4/5 (droite) a moins de
3/4 d’heure du transit. On constate que dans le cas d’une magjorité 4/5 le seuil de fonctionnement a été choisi
plus bas et majoritairement autour de 85 mV/héliostat contre 45 mV/héliostat pour le 3/5.

4/5. Ceci pourrait éventuellement expliquer cette contradiction entre la conservation de I'exces du lot
1 aprés un déclenchement logiciel en 4/5 et ’absence de signal dans le lot numéro 2.

Quelques données 4/5 ont été prises a un seuil plus raisonnable, situé autour de 40 mV /héliostat. Le
phasogramme construit & partir de ces trois prises de données est comparé a celui obtenu pour les trois
prises de données ayant les seuils les plus bas, autour de 30 mV /héliostat (cf. figure 13.39). Bien que
la faible statistique nous impose d’étre prudents, on peut tout de méme constater que les structures et
les significativités de ces deux phasogrammes semblent évoluer dans le bon sens. Bien que les valeurs
délivrées par le H-test suivent la méme logique (on obtient 1.0 pour les données a 30 mV /héliostat, et
4.5 pour les données a 40 mV /héliostat), celles-ci demeurent trop faibles pour pouvoir prétendre qu’il
s’agit 1a d’une amorce de signal.

Estimation de I’excés attendu Bien qu’une simple coupure logicielle ne refléte pas les conditions
réelles d'une acquisition en majorité 4/5, on peut toutefois tenter d’évaluer l'excés que l'on pourrait
espérer pour une statistique identique aux 15 prises de données du lot 2 (soit 42616 événements apres
coupures pour 5.46 heures d’observation). Pour ceci, on considérera le flux déterminé précédemment
a partir des 20 prises de données du lot 1 & moins de 3/4 d’heure en angle horaire. On se contentera
des flux nominaux pour les deux types de coupures spectrales, c’est a dire les valeurs correspondant
au cas numéro 3 dans le double-tableau 13.19. En ce qui concerne ’acceptance, on utilisera ’accep-
tance nominale A(FE) obtenue par les simulations gamma dans une configuration simple pointé 11 km,
majorité 3/5 et seuil a 4.5 p.e./héliostat, a laquelle on appliquera les deux coupures de l’analyse basse
énergie suivi d'un redéclenchement logiciel en majorité 4/5 (cf. tableau 13.20).

Le nombre de photons pulsés attendu dans U'intervalles de phase TOTAL PULSE (de largeur 0.64)
est déterminé par :

o0
N, =T x0.64 x 0.8 x /0+ A(E) x % x e~ (BB » (p (13.6)

ouT = 5.46x3600 est le temps d’observation exprimé en seconde, 0.8 est le facteur corrigeant les 20% de
temps mort de l'acquisition (probablement inférieur pour le 4/5). L'indice b sera pris successivement
égal & 1 ou & 2 pour des coupures du spectre & l'énergie Ey respectivement exponentielle et super-
exponentielle. La significativité correspondante est déterminée par rapport au nombre d’événements
sur l'intervalle OP (Nop=15284 événements) :

Ny
= 13.7
OTOTALPULSE N ET SR ( )
ou f est le rapport des deux intervalles de phase OP et TOTAL PULSE, soit :
1) U 0.64
f TOTAL PULSE (13.8)

dop ~0.36
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F1a. 13.39: Phasogrammes Crabe lot 2 : en haut, trois prises de données a un seuil ~30 mV /héliostat ; en bas,
trois prises de données a un seuil de ~40 mV /héliostat (données & moins de 3/4 d’heure du transit uniquement).
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Données | Energie | Simulés | Déclenchés Apres AZJ; ({l Aﬁ{;{pure s
(GeV) Coupures (m?) (m?)

50201 15 50000 3 3 4+2 442
50200 20 50000 132 52 187£17 74+11
50202 25 30000 498 498 1173459 1173459
50121 30 40000 1862 1302 3290+93 2301£75
50122 50 30000 4877 4713 114914231 | 111054226
50143 70 30000 6355 o158 14974£274 | 12153+239
50123 100 10000 2727 1355 19276£562 | 9578+356
50144 150 3976 1158 360 20587£931 | 6400+£439
50124 200 10000 3406 810 240764653 | 57264258
50145 300 10000 3805 625 26896£705 | 4418+221
50146 500 5000 2131 235 30126£1079 | 33224264
50147 1000 2148 1026 79 337631783 | 2600+£349

TAB. 13.20: Acceptance au transit du Crabe pour un simple pointé ¢ 11 km et un seuil 4 4.5 p.e./héliostat. Les
colonnes 1 et 2 donnent respectivement les numéros des prises de données ainsi que les énergies des vy simulés
correspondantes. Les colonnes 8 a 5 sont respectivement le nombre de v simulés, le nombre d’événements qui
ont déclenché le détecteur en majorité 3/5 et passé le déclenchement logiciel en 4/5, le nombre d’événements
passant les deux coupures basse énergie et le déclenchement logiciel en 4/5. La colonne 6 donne les acceptance
en m? avant lapplication des coupures et aprés le déclenchement logiciel en 4/5. Les acceptances résultantes
apres application des deuz coupures de l'analyse basse énergie et le déclenchement logiciel en 4/5 sont listées en

colonne 7.

Type de la cassure Flux observé | Significativité
(7 / minute) (o)
Exponentielle (b=1) 1.57 1.87
Super-exponentielle (b=2) 1.31 1.57

TaB. 13.21: Les colonnes 2 et 3 donnent pour les deuz types de cassure envisagés le flux (en v / minute) que
devrait observer CELESTE ainsi que la significativité correspondante (d’aprés la relation 15.7) sur Uintervalle
de phase TOTAL PULSE pour les 15 prises de données du lot 2 ¢ moins de 3/4 d’heure du transit. Cette
estimation a été réalisée en considérant le flux nominal établi a partir du lot 1 et donné dans le tableau 13.19
(cas 8) ainsi que Uacceptance nominale pour un pointé 11 km en magjorité 3/5 aprés Uapplication des coupures
d’analyse basse énergie et d’un déclenchement logiciel en 4/5 a un seuil de 4.5 p.e./héliostat.

Les valeurs de N, ainsi déterminées et les significativités correspondantes sont données dans le
tableau 13.21. On constate que quelle que soit ’hypothése sur la cassure du spectre, la significativité
attendue pour la statistique du lot 2 demeure inférieure a 20. Ce résultat nous permet d’indiquer que
la présence d’un signal pulsé sur le lot 1 n’est pas en contradiction avec l’absence de tout exces sur le
lot 2. Des études complémentaires concernant 'influence d’une diminution du seuil de déclenchement
sur le temps mort permettront peut étre de conforter ce résultat.

13.7.3.2 Influence du pointé

D’apreés les courbes d’acceptance établies en 7.2.2.3, on sait que le double pointé n’est pas favorable
aux 7 de basse énergie. Afin de justifier 'absence de signal sur le Crabe en pointé 11/25 km, nous
allons suivre la méme procédure que celle exposée au paragraphe précédent pour les données 4/5. On
se concentrera sur les 14 prises de données du lot 3 & moins de 3/4 d’heure du transit (soit 49835
événements dont 18022 dans l'intervalle OP, pour un temps d’observation 7' = 4.32 x 3600 secondes).
L’acceptance utilisée dans ce cas de figure est celle tirée des données simulées pour une configuration
double pointé 11/25 km, une majorité 3/5 et un seuil & 4.5 p.e./héliostat (cf. tableau 13.22). Les
estimations déduites présentées dans le tableau 13.23 indiquent clairement que si I’excés observé sur
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Données | Energie | Simulés | Déclenchés Aprés AZJ; ({l Aﬁ{;{pure s
(GeV) Coupures (m?) (m?)
50240 15 50000 6 5 8+4 743
50241 20 50000 99 93 140+£15 131+£14
50242 25 30000 380 170 895+ 51 401+33
50134 30 22563 989 989 3098+£119 3098£119
50135 a0 12478 2183 2104 12366+£375 | 119194277
50243 70 30000 7163 6449 168771297 | 151954277
50136 100 10000 3012 1744 212914601 | 12328+418
50244 150 9928 3546 783 25247£677 | 55754255
50137 200 2984 1183 72 28023+1328 | 1706232
50245 300 4699 2035 64 306121125 | 963 £134

TAB. 13.22: Acceptance au transit du Crabe pour un double pointé 11/25 km en magjorité 3/5. Les colonnes 1 et 2
donnent respectivement les numéros des prises de données ainsi que les énergies des vy simulés correspondantes.
Les colonnes 3 a 5 sont respectivement le nombre de v simulés, le nombre d’événements qui ont déclenché le
détecteur, et le nombre d’événements passant les coupures. Les colonnes 6 et 7 sont les acceptances exprimées
en m? avant et aprés application des coupures. L’efficacité a 25 GeV est anormalement faible et ne sera pas

pris en compte lors de l'ajustement de la courbe d’acceptance.

Type de la cassure E, Significativité
(v / minute) (0)
Exponentielle b=1 1.83 1.59
Super-exponentielle b=2 1.53 1.33

TAB. 13.23: Les colonnes 2 et 3 donnent pour les deux types de cassure envisagées le flux (en vy / minute) que
devrait observer CELESTE ainsi que la significativité correspondante (d’aprés la relation 13.7) sur Uintervalle
de phase TOTAL PULSE pour les 14 prises de données du lot 8 ¢ moins de 3/4 d’heure du transit. Cette
estimation a €té réalisée en considérant le fluz nominal établi a partir du lot 1 et donné dans le tableau 13.19
(cas 3) ainsi que acceptance nominale pour un double pointé 11/25 km, une majorité 3/5, un seuil & 4.5
p.e./héliostat, et aprés Uapplication des deux coupures d’analyse basse énergie. .

le lot 1 est effectivement une amorce de signal, I’absence de tout excés sur la statistique du lot 3 n’est
pas en désaccord avec cette interprétation puisque la significativité attendue avec un tel flux serait
inférieur a 1.60.

13.7.4 Bilan et conséquences

Comme on vient de le voir, 'absence de signal pulsé dans les lots de données 2 et 3 n’exclut
pas 'hypothése d’un signal pulsé sur le Crabe dans le premier lot. Une meilleure compréhension de
la corrélation entre le temps-mort et le seuil de déclenchement ainsi qu’une meilleure maitrise de
I'acceptance a basse énergie devrait permettre d’affiner ces résultats et de restreindre le domaine
d’énergie Ey proposé ici.

En ce qui concerne le profil de la courbe de lumiére, on a vu en 3.6.2 page 53 que celui-ci variait
avec ’énergie. On constate en figure 3.10 page 50 que le rapport P2/P1 change avec ’énergie et
ceci parallélement & la présence ou non de la composante inter-pic (BRIDGE). Plus précisément, P2
domine P1 uniquement lorsque la composante BRIDGE est présente. Si on se reporte & la figure
3.19, on constate également un «rebond» de la composante BRIDGE & haute énergie qui semble se
répercuter sur les ailes internes des deux pics, a savoir TW1 et LW2. Parallélement & ceci, le pic P1
présente déja une cassure de son spectre a quelques GeV alors que P2 semble toujours trés présent.
Si on extrapole l'ensemble de ces observations au seuil en énergie de CELESTE, on peut s’attendre a
un rapport P2/P1 de nouveau supérieur a 1 et a la présence d’un signal pulsé exclusivement dans les
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intervalles de phase TW1 (tout dépend si le BRIDGE est suffisamment important pour compenser la
chute de P1), BRIDGE, LW2 et P2. De ce point de vue, le profil de la courbe de lumiére présenté en
figure 13.26 apporte une information essentielle puisqu’il confirme qualitativement les extrapolations a
hautes énergies réalisées par la maigre statistique des derniers points EGRET. Toutefois, les incertitudes
actuelles sur 'acceptance de CELESTE ne permettent pas d’effectuer une étude spectrale qualitative
des différents intervalles de phase dans leur individualité.

Pour ce qui est des flux et des énergies de coupures Ey déterminés précédemment, le fait que nos
valeurs les plus basses demeurent au-dessus des barres d’erreur EGRET peut étre sujet a discussion.
Il faut toutefois se rappeler que le dernier point a 10 GeV établi par EGRET est de mauvaise qualité
puisqu’il ne représente que quelques photons gamma accumulés sur plusieurs années. De plus, il faut
rappeler que les formes fonctionnelles utilisées ici pour le flux & la cassure sont probablement loin de
la physique réellement mise en jeu. Il faut donc étre prudent dans la comparaison de ce dernier point
EGRET avec la présentation de nos mesures. Si la loi de puissance établie est relativement fiable,
la validation ou non du dernier point EGRET indiquant la cassure spectrale est I'un des objectifs
essentiels de la prochaine génération de détecteurs.

Il est difficile de comparer cette nouvelle mesure aux mesures antérieures, que ce soit la limite
supérieure préliminaire établie par CELESTE antérieurement (cf. chapitre 12 page 179) ou celles
d’autres détecteurs Cerenkov. En effet, les limites supérieures a plus haute énergie ont été établies
avec des hypotheses de spectre et/ou des lois de puissance différentes. De plus, les mesures ont été
réalisées la plupart du temps en ne considérant que les intervalles de phase P1 et P2, et non ’ensemble
des composantes pulsées TOTAL PULSE. En revanche, on peut déja comparer la gamme d’énergie de
coupure Fjy admise avec les prédictions théoriques. Bien que les derniéres prédictions du modéle Outer
Gap soient en dessous de nos mesures, celles-ci dépendent de nombreux parameétres libres; la gamme
de flux établie ici n’est par conséquent pas incompatible avec ce modéle. En ce qui concerne le modeéle
Polar Cap, la situation est bien plus critique. En effet, les versions actuelles ont davantage de difficultés
pour étendre leurs flux au-dela de quelques GeV. Nos mesures dans ’hypothése d’une cassure super-
exponentielle impliquent des valeurs de Ej supérieures & une vingtaine de GeV (cf. tableau 13.19, cas
b=2), ce qui est nettement supérieur aux valeurs accessibles actuellement pour ce modéle (autour de
quelques GeV). L’interprétation de ’excés observé en terme de flux se traduirait donc par une sérieuse
remise en cause du modeéle Polar Cap.

13.7.5 Limite supérieure

En toute rigueur, on ne peut considérer une source comme détectée que si la significativité sur le
signal observé excéde 50. Dans cette analyse, le maximum de significativité est atteint pour 'intervalle
de phase P2 et demeure malgré une optimisation des coupures inférieur a 4.30. Compte tenu de ces
observations nous allons donc traduire ici la statistique des 20 prises de données & moins de 3/4
d’heure du transit du lot 1 en terme de limite supérieure sur le flux. La procédure engagée pour ceci
est identique & celle développée précédemment pour la détermination du flux. La valeur utilisée ici
n’est plus ’excés observé mais la limite supérieure établie selon la méthode de O. Helene avec un
niveau de confiance de 99% et donnée dans les deux derniéres colonnes du tableau 13.18. Cependant,
contrairement au flux, nous ne réaliserons pas ici un encadrement des valeurs de Fy admissibles et nous
nous contenterons de la valeur la plus importante. Pour ceci, nous considérerons la loi de puissance
EGRET donnant le flux le plus faible (indice a=-2.11 , et flux & 100 MeV Nygp=2.50-10"8) atténuée
par une cassure exponentielle puis super-exponentielle (b=1 puis b=2), ainsi qu’une acceptance pour
CELESTE dégradée en incluant les +30% d’incertitude sur l’échelle en énergie (A(0.7E)).

Les résultats figurent dans le tableau 13.24 et sont illustrés en figures 13.40 et 13.41. Selon le type de
coupure considéré, la limite supérieure se traduit par une restriction du domaine en énergie de coupure :
Ey<111 GeV pour une coupure exponentielle et Fy<93 GeV pour une coupure super-exponentielle.
Contrairement & I'interprétation de nos résultats en terme de flux, les limites supérieures ainsi établies
ne permettent de contraindre ni les derniers points EGRET ni les modéles théoriques. Une meilleure
maitrise de I'acceptance a basse énergie et de ses incertitudes est bien entendu indispensable, et devrait
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Atténuation de la loi de puissance Ey Esevii | A(Esenit)
(GeV) | (GeV) (m?)
Exponentielle (b—1) 111 | 35.1 2688
Super-exponentielle (b=2) 93 35.4 2737

TAB. 13.24: Limites supérieures pour le Crabe avec CELESTE. Le calcul a été effectué en considérant pour le
flux pulsé une loi de puissance la plus faible dans les barres d’erreur EGRET et en atténuant celle-ci exponen-
tiellement (b=1) ou super-exponentiellement (b=2) avec une énergie de coupure Ey. L’acceptance de CELESTE
a également été dégradée en considérant +30% d’incertitude sur l’échelle en énergie. Les 7.04 heures de données
accumulées avec CELESTE a moins de 3/4 d’heure du transit en simple pointé et en majorité 3/5 conduisent
a des valeurs de Eqy inférieure a 111 GeV pour b=1 et 93 GeV pour b=2. Les paramétres Eseyy et A (Eseuir)

correspondent respectivement au seuil de CELESTE et a ’acceptance (en m?) pour cette énergie.

permettre de réduire davantage encore le domaine en énergie de Ej.
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Fic¢. 13.40: Limite supérieure sur le flur TOTAL PULSE du Crabe dans l’hypothése d’une coupure exponentielle.
La courbe en trait tireté-pointillé gras correspond a la loi de puissance nominale ajustée sur les points points
EGRET (cercles). Les deux droites en trait tireté-pointillé encadrant celle-ci correspondent auz barres d’erreur
de cette méme loi de puissance. La limite supérieure établie par CELESTE se caractérise par une atténuation
exponentielle la loi de puissance la plus faible avec une énergie de coupure Eg<111 GeV. L’acceptance a été
dégradée (A(0.7E)) de maniére a tenir compte de Uincertitude de +30% sur l’échelle en énergie. Les valeurs
correspondantes sont données dans le tableau 13.24. Les courbes en trait tireté et pointillé correspondent respec-
tivement aux modélisation pour le flux pulsé a haute énergie de K. Hirotani pour le modéle Outer Gap [56] et
de A.K. Harding pour le modéle Polar Cap (communications privées, 2001).
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Fic. 13.41: Limite supérieure sur le flur TOTAL PULSE du Crabe dans l’hypothése d’une coupure super-
exponentielle. La légende est identique a celle de la figure 13.40. La limite supérieure déterminée par CELESTE

pour cette hypothése de flux est Eq<93 GeV.
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Chapitre 14

Analyse PSR B1951+32 optimisée a basse
énergie

14.1 Observation et données accumulées

14.1.1 Données brutes

Le tableau 14.1 liste 'ensemble de la statistique sur PSR B1951+32 en fonction du pointé, de la
majorité et des saisons d’observation. Comme on peut le voir, la répartition des données est beaucoup
plus simple que pour le Crabe. Les données 2000 sont exclusivement du double pointé 11/25 km et
sont divisées en proportions égales entre les deux majorités 3/5 et 4/5. Pour la saison 2001, ’ensemble
des données ont été prises en simple pointé 11 km et majorité 3/5. On définit ainsi les trois lots de
données suivants :

1. Lot 1 : simple pointé 11 km et majorité 3/5.
2. Lot 2 : double pointé 11/25 km et majorité 3/5.
3. Lot 3 : double pointé 11/25 km et majorité 4/5.

14.1.2 Sélection des données pour ’analyse

Par souci de cohérence, nous avons effectué une sélection des données PSR B1951+432 & partir des
mémes parameétres que pour le Crabe (cf. 13.1.2). Ainsi, les distributions en durée (figure 14.1), taux
de comptage moyens corrigés du seuil (figure 14.3), écarts types des taux de comptage et angle horaire
moyen nous ont permis de définir les critéres de sélection suivants :

1. Durée : les prises de données de durée inférieure a 400 secondes ont été rejetées.

‘ Pointé | Magjorité | Saison 2000 ‘ Saison 2001 | Total saison majorité x/z ‘

11 km 3/5 0 58 58
4/5 0 0 0

Total saisons 11 km 0 58 58
11/25 km 3/5 31 0 31
4/5 35 0 35
Total saisons 11/25 km 66 0 66
‘ Total saisons ‘ 66 ‘ 58 132

TAB. 14.1: Ensemble des données accumulées sur PSR B1951+32 au cours des deux campagnes d’observation
2000 et 2001 sans critére particulier de sélection.

253
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FiG. 14.1: Distribution des durées pour ’ensemble des données PSR B1951+32.

Lot ‘ Total ‘ Sélectionné ‘
1 58 22 = 6.66 heures
2 31 19 = 5.93 heures
3 35 24 — 7.71 heures

| 14243 | 124 | 65 = 20.30 heures |

TAB. 14.2: Résumé du nombre de prises de données PSR B1951+32 sélectionnées pour l’analyse.

2. Taux de comptage moyen corrigés du seuil : de méme que pour le Crabe, nous avons établi deux
intervalles de taux de comptage selon la majorité. Ainsi, nous avons conservé pour ’analyse les
données en majorité 3/5 vérifiant 12 < 7.0, < 17 Hz, et celles en majorité 4/5 satisfaisant
5 < Teorr < 10 Hz.

3. Stabilité des taux de comptage : comme pour le Crabe, le critére de stabilité est défini par
or < 0.3 Hz.

4. De méme que pour le Crabe, on voit en figure 14.5 que les taux de comptage moyens les plus
élevés se situent autour du transit. Cependant, il est difficile de définir au préalable une coupure
franche en angle horaire. De ce fait, nous n’avons effectué qu’une légére coupure en ne conservant
que les données dont ’angle horaire moyen se situe a moins de 2 heures du transit.

14.1.3 Bilan

Les sélections en taux de comptage diminuent fortement la statistique (tableau 14.2). Seuls 65
prises de données sur les 124 initiales passent la sélection, soit une durée totale d’observation de 20.3
heures. Tout comme pour le Crabe, un seuil plus bas est attendu pour le simple pointé en majorité
3/5. Les valeurs des coupures d’analyse seront donc établies sur le lot numéro 1 puis appliquées aux
autres lots par la suite.

On constate toutefois que les taux de comptage sur PSR B1951+32 restent bien en dessous de ceux
observés sur le Crabe. En effet, pour une majorité 3/5, la moyenne des taux de comptage se situait
autour de 25 Hz pour le Crabe (observations en hiver) alors qu’elle n’est que de 15 Hz pour PSR
B1951+32 (observations en été), soit une chute d’environ 40%. Cet effet saisonnier a également été
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Fi1G. 14.2: Distribution des taux de comptage moyens corrigés du seuil en fonction des dates juliennes modifiées.
Les points situés avant et aprées MJD=51950 correspondent respectivement auz campagnes d’observation 2000
et 2001. Tout comme pour le Crabe, les tauzx de comptage observés dépendent de la magjorité (3/5 ou 4/5). Pour
la magjorité 3/5, les tauz de comptage observés sont équivalents d’une année sur l'autre et indépendant du type
de pointé (11 km et 11/25 km). Les deuz paires de lignes horizontales délimitent les deux intervalles de sélection
en taux de comptage pour les deux types de majorité.

constaté sur d’autres détecteurs Cerenkov et peut s’expliquer partiellement par I’évolution du profil de
densité de Patmosphére entre I'hiver et I'été. L’émission Cerenkov dépendant de l'indice de réfraction
du milieu, il en résulte une chute de Démission Cerenkov de 15% a 20% entre I'hiver et D'été, ceci
se traduisant par une diminution en été de 25% a 30% des taux de comptage hadroniques pour un
seuil donné. Toutefois, des observations réalisées avec CELESTE sur Mrk501 ont permis de mettre en
évidence un effet saisonnier plus conséquent allant jusqu’a un facteur 2 entre U'hiver et 1'été [66, page
166]. Cet écart par rapport aux prédictions pourrait étre lié a des taux d’humidité plus élevés en hiver
qu’en été, ou encore & une amplification du bruit de fond de ciel due & un albédo plus important du
fait de la présence de neige en hiver. A ’heure actuelle, ces effets ne sont pas pris en compte dans la
simulation (l’atmospheére utilisée jusqu’a présent est ’atmosphére standard américaine [115], de toute
évidence différente de celle 8 THEMIS) et doivent donc étre inclus dans les erreurs systématiques. Des
études sont actuellement menées sur le site de THEMIS (photomeétrie, LIDAR) et devraient permettre
de quantifier ces effets et d’améliorer la simulation.

14.2 Coupures d’analyse et acceptance

Nous ne referons pas ici une analyse détaillée des différentes coupures envisageables comme ceci a
été fait pour le Crabe dans le chapitre précédent. Aprés avoir controlé les distributions des différentes
variables il apparait que les coupures optimales pour une analyse basse énergie sont identiques a celles
déterminées précédemment. Ainsi, nous ne conserverons que la coupure en charge moyenne par héliostat
(Qmoy< 15 p.e./héliostat) et en maximum des résidus (maximum des résidus < 5 ns). Les efficacités
et facteurs de qualité obtenus par application de ces coupures sur les v simulés sont donnés dans le
tableau 14.3. Bien que efficacité des coupures sur les y soit strictement identique a celle obtenue pour
le Crabe, on constate que la réjection hadronique est inférieure. On passe de ~85% des événements



256 CHAPITRE 14. ANALYSE PSR B1951+32 OPTIMISEE A BASSE ENERGIE

88 runs - Duree > 400 secondes - Majorite 3/5=Lots 1 et 2
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Nb prises de donnees
©

o N

o
[¢)]
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Taux de comptage moyens corriges du seuil (Hz)

34 runs - Duree > 400 secondes - Majorite 4/5 = Lot 3
12
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Nb prises de donnees
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Taux de comptage moyens corriges du seuil (Hz)

F1G. 14.3: Distributions en taux de comptage moyens corrigés du sewil pour ’ensemble des données en majorités
3/5 (figure du haut) et 4/5 (figure du bas). Les lignes verticales délimitent les intervalles de tauz de comptage
sélectionnés pour [’analyse.
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122 runs - Duree > 400 secondes
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FiG. 14.4: Stabilité des taux de comptage pour les données ayant passées la sélection en durée et taux de comptage.
De méme que pour le Crabe, une coupure en écart-type de tauz de comptage o, < 0.3 semble appropriée.

i 20 88 runs - Duree>=400 secondes - Majorite 3/5
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FiG. 14.5: Distribution des taux de comptage moyens corrigés du sewil en fonction de [’angle horaire pour
lensemble des 88 prises de données en magjorité 3/5 et de durée supérieure a 400 secondes. Les lignes horizontales
en trait pointillé délimitent le domaine de taux de comptage sélectionné pour l'analyse.
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‘ E’y (GeV) ‘ Eqmoy (%) ‘ EResMax (%) ‘ Eq¢moy+ResMaz (%) ‘ quoy ‘ QResMaz ‘ quoy—I—ResMa:l: ‘

15 99.65 96.83 97.34 1.26 1.30 1.71
20 99.90 99.94 99.26 1.26 1.34 1.77
25 99.82 97.30 99.81 1.26 1.30 1.72
30 99.89 96.46 97.25 1.26 1.29 1.70
50 98.93 97.16 96.40 1.25 | 1.30 1.70
70 86.55 97.82 84.51 1.09 1.31 1.49
100 64.71 97.97 62.94 0.82 1.31 1.11
150 48.01 98.41 46.80 0.61 1.32 0.83
200 38.67 98.18 37.32 0.49 1.31 0.66
300 28.69 98.13 27.59 0.36 1.31 0.49
500 20.49 97.79 19.04 0.26 1.31 0.34
1000 14.47 97.96 13.62 0.18 1.31 0.24
| OFF | 62.48 | 55.86 | 31.99 | ] \

TaB. 14.3: Efficacités et facteurs de qualité des deux coupures optimales pour les différentes énergies simulées.
La statistique du OFF a été obtenue en sommant deuzx prises de données : 13605 et 13607.

OFF rejetés pour le Crabe a ~70% pour PSR B1951+32.
Compte tenu de ces coupures, nous obtenons une acceptance pour PSR B1951+32 trés similaire a
celle du Crabe (cf. figure 14.6 et tableau 14.4).
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Acceptance PSR B1951+32 (11 km & 3/5)
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F1G. 14.6: Acceptances au transit de PSR B1951+32 réalisées a partir des données simulées listées dans le tableau
14.4. De méme que pour le Crabe, ’efficacité de collection est maximale jusqu’a 50 GeV. Les points symbolisés
par des carrés et des cercles sont respectivement la surface de collection (en m?) avant et aprés application des
coupures d’analyse basse énergie.
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Données | Energie | Simulés | Décl. | Aprés Al I ures | Efficacité
(GeV) Coupures (m?) (m?) (%)
50204 15 50000 38 37 5449 52+9 974
20206 25 30000 900 900 2121483 2121483 100.0
20207 30 30000 1797 1729 4234+124 4074+121 96.2
00208 50 30000 4936 4731 11630£233 | 111474226 95.8
20209 70 30000 6925 2617 16317£290 | 132354253 81.1
50210 100 10000 2824 1563 19962+575 | 110484390 95.3
50211 150 10000 3212 1221 22704+£627 | 8631£333 38.0
50212 200 10000 3538 984 25009£671 | 69554291 27.8
50213 300 10000 3895 742 27532716 | 5245£245 19.1
50214 500 5000 2202 275 31130£1104 | 3888+289 12.5
00215 1000 2500 1283 106 362761738 | 2997+351 8.3

TAB. 14.4: Données issues de la simulation permettant la construction des courbes d’acceptances au transit de
PSR B1951+382 visualisées en figure 14.6 (simulation pour un simple pointé a 11 km et une magjorité 3/5 avec
un seuil a 4.5 p.e./héliostat). De gauche a droite, les colonnes correspondent auz numéros des prises de données,
aux €nergies simulées, aux nombres de v simulés, aux nombres d’événements qui ont déclenché le détecteur, aux
nombres d’événements passant les coupures, auz acceptances exprimées en m?> avant puis apres lapplication
des coupures de l’analyse basse énergie, et enfin aux rapports de ces deux acceptances. Les incertitudes sur les

acceptances sont purement statistiques.

| Imtervalles | N, [ Ay, | oy | Ne | A [ o |
P1 30150 | -252.5 | -1.4 || 8097 | -150.5 | -1.6
OP1 78973 .. | 21437 | ..
P2 78990 | -56.5 | -0.2 || 21289 | -154.5 | -0.9
OoP2 115603 | ... .. | 31347 | ...

TOTAL PULSE || 109147 | -309.0 | -0.8 || 29386 | -305.0 | -1.4
oP 194576 52784

TAB. 14.5: PSR B1951+32, totalite lot 1 : excés et significativités dans les différents intervalles de phase
EGRET pour les phasogrammes du lot 1 obtenus avant et aprés l'application des coupures. Les intervalles de
phases sont ceuz définis dans le tableau 3.5 page 63. N, A et o sont respectivement le nombre d’événements, l’ex-
ces par rapport & OP et la significativité de l'intervalle de phase considéré. Les indices «c» et «by correspondent
respectivement aux données avant (b=brut) et aprés l'applications des coupures (¢=coupure).

14.3 Analyse lot 1 - Simple pointé et majorité 3/5

14.3.1 Totalité du lot 1

Le lot 1 comprend 22 prises de données en simple pointé 11 km et majorité 3/5. D’aprés les
acceptances réalisées par la simulation, ce lot présente les meilleurs conditions pour les v de basse
énergie (cf. 7 page 125). Les phasogrammes obtenus avant et aprés application des coupures sont
donnés en figure 14.7. Les valeurs délivrées par le H-test sur ces données avant et aprés coupures sont
respectivement 2.75 et 0.62, confirmant "absence de signal pulsé dans ce lot de données.

14.3.2 Données a moins de 3/4 d’heure du transit

Compte tenu des résultats obtenus pour le Crabe, nous avons extrait les données dont ’angle
horaire moyen se situe & moins de 3/4 d’heure du transit et construit le phasogramme correspondant,
présenté en figure 14.8. Les valeurs délivrées par le H-test pour ce sous-lot de données sont 2.75 avant
I’applications des coupures et 0.62 apres, ceci confirmant ’absence de toute périodicité. Les nombres
d’événements, excés et significativités sont listés dans le tableau 14.6.
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) 22 runs /303717 sur 303717 evts = 100.00% / 6.66 heures
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FiG. 14.7: PSR B1951-+32, totalité lot 1 : phasogrammes avant (haut) et aprés (bas) Uapplication des
coupures sur le lot 1. Les différents intervalles de phase tels qu’ils ont été définis dans le tableau 3.5 (page 63)
sont rappelés en haut du phasogramme.
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(10° 10 runs / 136010 sur 136010 evts = 100.00% / 2.91 heures
& - /P11, OPL P2 oP2 ' P1, OP1 | P2 | OP2
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10 runs / 34347 sur 136010 evts = 25.25% / 2.91 heures
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2
Phase

Fic. 14.8: PSR B1951+32, lot1, H<3/4 heure : phasogrammes avant (haut) et aprés (bas) application des
coupures des 10 prises de données du lot 1 situées & moins de 8// d’heure du transit.

Intervalles H Ny ‘ Ay | op “ N, | A, ‘ O ‘
P1 13554 | -59.1 | -0.5 || 3415 -41.9 | -0.7
OP1 35233 9000
P2 35331 | -63.1 | -0.3 || 8808 | -179.9 | -1.6
OoP2 51891 o || 13124
TOTAL PULSE | 48885 | -122.3 | -0.4 || 12223 | -221.7 | -1.6
op 87124 22124

TAB. 14.6: PSR B1951+32, lot1, H<3/4 heure : excés et significativités dans les différents intervalles de
phase pour les données du lot 1 a moins de 3/4 d’heure du transit, avant et aprés Uapplication des coupures.
(cf- tableauw 14.5 pour plus de détails)
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| Imtervalles | N, | Ay [ oy | Ne | Ac | o |
P1 23698 | -400.8 | -2.4 | 6538 | -158.6 | -1.8
OP1 62795 | .. | .. || 17386 | ...
P2 62530 | -126.8 | -2.4 || 17468 | +56.9 | +0.4
OP2 91437 | .. | .. || 25472 .

TOTAL PULSE | 86228 | -527.5 | -1.4 || 24006 | -101.6 | -0.5
OoP 154232 | ... | .. | 42858

TAB. 14.7: PSR B1951+32, totalité du lot 2 : excés et significativités dans les différents intervalles de
phase EGRET pour les phasogrammes du lot 2. (cf. tableauw 14.5 pour plus de détails)

| Imtervalles | Ny | A, | o | Ne | Ac | oc |
P1 11211 | -208.5 | -1.8 || 3011 |-25.1 |-0.4
OP1 29633 | ... | 7892 |
P2 29576 | -114.8 | -0.6 || 7877 | -16.8 | -0.2
oP2 43452 | .. .. || 11539 | ...

TOTAL PULSE || 40787 | -323.3 | -1.3 || 10888 | -41.9 | -0.3
oP 73085 | ... ... || 19431

TaB. 14.8: PSR B1951+32, lot 2, H<3/4 heure : excés et significativités dans les différents intervalles
de phase EGRET pour l'ensemble des 10 prises de données du lot 2 ¢ moins de 3/4 d’heure du transit et apreés
applications des coupures.

14.4 Analyse du lot 2 - Double pointé et majorité 3/5

14.4.1 Totalité du lot 2

Bien que nos préférences pour le lot 1 se soient avérées infructueuses, nous nous sommes tout de
méme intéressés aux 22 prises de données en double pointé 11/25 km et majorité 3/5. Les phasogrammes
correspondant sont en figure 14.9 et les résultats figurent dans le tableau 14.7. De nouveau, les valeurs
du H-test correspondantes sont 1.01 et 4.54, respectivement avant et aprés ’applications des coupures.
Ces valeurs sont suffisamment faibles pour que 1’on puisse affirmer qu’aucun signal pulsé n’est présent
dans ces données.

14.4.2 Données a moins de 3/4 d’heure du transit

Une sélection des données a moins de 3/4 d’heure du transit ne donne pas plus de significativité.
Le phasogramme résultant ainsi que les résultats correspondants sont donnés dans la figure 14.10 et le
tableau 14.8. Les valeurs 0.00 avant coupures et 0.31 aprés coupures délivrées par le H-test confirme
I’absence de signal pulsé.
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(10° 19 runs / 240460 sur 240460 evts = 100.00% / 5.93 heures
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19 runs / 66887 sur 240460 evts = 27.82% / 5.93 heures
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Fic. 14.9: PSR B1951+32, totalité du lot 2 : phasogrammes avant (haut) et aprés (bas) Uapplication des
coupures sur les 19 prises de données en double pointé 11/25 km et majorité 3/5 (lot 2).
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8 runs /113872 sur 113872 evts = 100.00% / 2.81 heures
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8 runs /30329 sur 113872 evts = 26.63% / 2.81 heures
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Fic. 14.10: PSR B1951+32, lot 2, H<3/} heure : phasogrammes avant (haut) et aprés (bas) lapplication
des coupures sur les 8 prises de données du lot 2 situées ¢ moins de 3/4 d’heure du transit.
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| Imtervalles || N, | A, | oy | N | A, | oo |
P1 20979 | -114.0 | -0.7 || 5177 | -174 | -0.2
OP1 54603 ... || 13370
P2 54636 | -205.7 | -0.7 || 13645 | +139.6 | +1.0
OoP2 80392 .. || 19874

TOTAL PULSE | 75615 |-319.7 [ -0.9 || 18822 | +122.2 | +0.7
oP 134995 33244

TAB. 14.9: PSR B1951+32, totalité du lot 3 : excés et significativités dans les différents intervalles de

phase EGRET pour les phasogrammes du lot 3 de la figure 14.11.

| Imtervalles || Ny | A, | oo | Ne | A. | o |
P1 8408 | -104.2 | -1.1 || 2071 | 18.2 | +0.4
OP1 22024 | ... 5304
P2 21936 | -195.7 | +0.4 || 5373 | +35.7 | +0.4
oP2 32454 | ... 7834

TOTAL PULSE || 30344 | -300.0 | -1.4 || 7444 | +53.9 | +0.5
OP 54478 13138

TAB. 14.10: PSR B1951+32, totalité du lot 3, H<3/4 heure : excés et significativités dans les différents
intervalles de phase EGRET pour les données du lot 3 & moins de 3/4 d’heure du transit (cf. figure 14.12).

14.5 Analyse du lot 3 - Double pointé et majorité 4/5

14.5.1 Totalité du lot 3

Les 28 prises de données du lot 3 en pointé 11/25 et majorité 4/5 sont de loin les moins favorables
aux v de basse énergie. Les phasogrammes pour ce lot ne révélent pas non plus d’excés aux intervalles
de phase attendus (figure 13.33 et tableau 14.9). Les valeurs du H-test confirment également 1’absence
de signal : 3.43 pour les données brutes et 1.69 aprées application des coupures.

14.5.2 Données 4 moins de 3/4 d’heure du transit

Tout comme pour les deux lots précédents, la sélection des données & moins de 3/4 d’heure du
transit n’améliore pas la significativité. Le phasogramme correspondant aux neuf prises de données
ainsi sélectionnées est donné en figure 14.12. Les résultats correspondants figurent dans le tableau
14.10. Le H-test donne une valeur de 0.60 pour les données brutes et 0.50 aprés coupures, résultats
compatibles avec une distribution uniforme des phases.



14.5. ANALYSE DU LOT 3 - DOUBLE POINTE ET MAJORITE 4/5 267

24 runs /210611 sur 210611 evts = 100.00% / 7.71 heures
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Fia. 14.11: PSR B1951+32, totalité du lot 3 : phasogrammes avant (haut) et aprés (bas) Uapplication des
coupures sur les 24 prises de données en pointé 11/25 km et magorité 4/5.
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9 runs / 84822 sur 84822 evts = 100.00% / 2.96 heures

ﬁgoooo — P11, OP1L | P2 oP2 ' P1, OP1 | P2 | OP2
[ = X X X X X X X
g |
5 B
ﬂ88000 —
>
z B
P B
= I
86000 ; I
1 1 I
Rl ! 1 ] [ T
1 |
84000 — l l l l
82000 —
B P1:-1.06
800001 P2:-1.11
- P1+P2: -1.37
=_1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8 2
Phase
9 runs / 20596 sur 84822 evts = 24.28% / 2.96 heures
@ C 'p1 oP1 ! P2 ! op2  'P1l OPL ! P2 ' OP2
©23000— | ! ! D ! !
E -
o |
C —
w0 L
£22000 -
q') —
§ -
21000— ] . : 0 :
mrul [ R S I [T 1 I
— 1
20000 —
19000 — P1:0.41
~ P2:0.42
18000[— I I I I I I I Pl+P2| 053 I
0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 1.2 1.4 1.6 1.8

2
Phase

Fic. 14.12: PSR B1951+32, lot 8, H<3/} heure : phasogrammes avant (haut) et aprés (bas) lapplication
des coupures sur les neuf prises de données du lot 3 a moins de 3/4 d’heure du transit.
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Atténuation de la loi de puissance Ey Esevii | A(Esenit)
Exponentielle (b=1) (GeV) | (GeV) (m?)
A(E) 32.0 | 315 4681
A(0.7E) 56.7 | 46.4 5105

Atténuation de la loi de puissance Ey Esevit | A(Esenit)
Super-exponentielle (b=2) (GeV) | (GeV) (m?)
A(E) 375 | 30.0 4070
A(0.7E) 61.9 44.2 4471

TAB. 14.11: Résultats de l’analyse des 2.94 heures de données 8/5-11 km accumulées sur PSR B1951+82 G moins
de 8/4 d’heure du transit (angle horaire moyen). Ey est l’énergie du coupure exponentiel. Ey,q, correspond
lénergie au mazimum de la courbe flurx acceptance. Les valeurs sont données pour l'acceptance dominale, A(E),
délivrée par la simulation et pour l'acceptance dégradée conformément aux +30% d’incertitude sur l’échelle en
énergie, A(0.7E). En haut, les résultats pour une coupure spectrale de type exponentiel. En bas pour une coupure
super exponentielle.

14.6 Résultats et interprétation

14.6.1 Limite supérieure sur le flux

L’analyse ne donne aucun excés dans les intervalles de phases P1 et P2 définis par EGRET. Par
précaution, les phasogrammes ont été réalisés en paralléle avec un découpage de la période en dix
intervalles égaux et aucun excés significatif n’est apparu, que ce soit dans les deux pics EGRET ou en
dehors.

Faute de signal, on simplifie le probléme en exprimant la limite supérieure uniquement & partir des
données du lot 1. Afin d’étre cohérent avec ’analyse réalisée pour le pulsar du Crabe, on ne conservera
que les données dont ’angle horaire moyen est inférieur a 3/4 d’heure du transit. L’excés présenté dans
le tableau 14.6 est pour 'ensemble P1+P2 ~-222 événements par rapport a la référence OP. Ce nombre
d’événements conduit par application de la méthode de O. Helene a une limite supérieure N, <231
événements pulsés avec un niveau de confiance de 99%, et ceci pour une durée totale d’observation
d’environ T,ps= 2.91 heures (10 prises de données). De la méme maniére que pour le Crabe, on fait
I’hypothése d’un spectre du type loi de puissance EGRET atténuée par une coupure exponentielle
(b=1) ou super-exponentielle (b=2) avec une énergie de coupure Ey, soit :

dN
dE att

E

—1.81
m) x e~ (E/Eo)" photons - cm™2 - 571 - MeV ™! (14.1)

=1.84 x 10710 x <

L’énergie de coupure est alors déterminée par résolution d’une équation intégrale identique a celle
proposée en 13.5. On prendra pour acceptance les valeurs données par la simulation au transit de PSR
B1951+32 apres application des coupures (cf. 14.4 page 258) puis on introduira les +30% d’incertitudes
sur I’échelle en énergie en dégradant I'acceptance en A(0.7E). Les résultats ainsi obtenus figurent dans le
tableau 14.11 et sont illustrés en figures 14.13 et 14.14. On constate que la dégradation de ’acceptance
introduit un facteur ~2 dans les énergies de coupures Ej.

On a constaté précédemment que les taux de comptage sur PSR B1951+32 étaient d’environ 40%
inférieurs & ceux observés pour le Crabe, et ceci malgré des acceptances comparables pour les deux
sources. Il est difficile & ’heure actuelle d’identifier précisément les causes de cette chute de taux de
comptage entre hiver et été, et il est encore plus délicat de tenter de traduire 'impact de ces observations
sur 'acceptance a basse énergie. Dans une premiére approximation, on peut estimer grossiérement les
conséquences de cette chute de taux de comptage sur la limite supérieure précédemment établie en
supposant une diminution uniforme en énergie de I'acceptance de 40%. Ceci se traduit bien entendu
par une augmentation des valeurs limites de Ey comme indiqué dans le tableau 14.12 et illustré au-
travers des figures 14.15 et 14.16.
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Fi1G. 14.13: Spectre du pulsar PSR B1951+32 et limite supérieure de CELESTE pour une coupure spectrale de
type exponentielle. La droite en trait tireté-pointillé correspond a 'ajustement des points EGRET (cercles) en
loi de puissance [35]. La courbe en trait plein représente la limite supérieure établie par CELESTE pour une
atténuation en super-exponentielle de la loi de puissance EGRET avec une énergie de coupure Eo=56 GeV.
Cette limite supérieure a été déterminée en dégradant l’acceptance A(E) de CELESTE en A(0.7E) afin de tenir
compte des +30% d’incertitudes sur ’échelle en énergie. La modélisation de I’émission pulsée 4 haute énergie
par K. Hirotani [56] pour le modéle Outer Gap est représentée par la courbe en trait tireté.
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Fic. 14.14: Spectre du pulsar PSR B1951+32 et limite supérieure de CELESTE pour une coupure spectrale de
type super-exponentielle. La légende est identique a celle de la figure 14.13. L’énergie de coupure est Ey=062
GeV.
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PSR B1951+32 TOTAL
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FiG. 14.15: Limite supérieure de CELESTE sur le flux pulsé de PSR B1951+32 pour une cassure exponentielle
du spectre. La légende est identique a celle de la figure 14.13 mais cette fois-ci ’effet saisonnier observé dans
les tauz de comptage a été répercuté dans le calcul de la limite supérieure en atténuant de 40% sur tout le
domaine en énergie 'acceptance de CELESTE. L’énergie de coupure Egy est ainsi augmentée et passe des 57
GeV précédents a 97 GeV.
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FiG. 14.16: Limite supérieure de CELESTE sur le flux pulsé de PSR B1951+32 pour une cassure super-
exponentielle du spectre. La légende est identique a celle de la figure 14.14 mais cette fois-ci l’effet saisonnier
observé dans les tauz de comptage a été répercuté dans le calcul de la limite supérieure en atténuant de 40% sur
tout le domaine en énergie l'acceptance de CELESTE. L’énergie de coupure Ey est ainsi augmentée et passe
des 62 GeV précédents a 89 GeV.
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Atténuation de la loi de puissance Ey Esevii | A(Esenit)
Exponentielle (b=1) (GeV) | (GeV) (m?)
A(E) 98 | 335 5510
A(0.7E) 975 | 50.0 6117

Atténuation de la loi de puissance Ey Esevit | A(Esenit)
Super-exponentielle (b=2) (GeV) | (GeV) (m?)
A(E) 506 | 324 5087
A(0.7E) 801 | 489 5816

TAB. 14.12: Idem tableau 14.11 mais cette fois-ci en supposant une chute de 40% de ’acceptance, uniformément
sur l’échelle en énergie, de maniére & prendre en compte ['effet saisonnier observé dans les taux de comptage.

14.6.2 Bilan et conséquences

Tout comme pour le Crabe, les importantes incertitudes sur ’échelle en énergie ne permettent pas
d’établir des limites supérieures suffisamment basses pour pouvoir contraindre les modéles théoriques.
A ces incertitudes viennent s’ajouter d’autres systématiques liées aux différences de taux de comptage
observées entre 'hiver et I’été. A I'heure actuelle, il est impossible de connaitre 'influence de ce phé-
nomene sur les v de basse énergie. Cet effet est peut étre plus catastrophique au seuil qu’on le pense,
ce qui expliquerait pourquoi aucun signal pulsé n’a pu étre mis en évidence sur ce pulsar.

La statistique ne joue pas non plus en faveur d’une détection. Si on croit que l'excés observé sur
le Crabe est réellement un signal pulsé, il semble essentiel de ne conserver que les données proches
du transit. Dans le cas de PSR B1951+32, cette contrainte divise la statistique d’'un facteur deux par
rapport a celle du Crabe, soit 10 prises de données contre 20 pour le Crabe. Les taux de comptage
étant plus faibles d’environ 40%, on peut dire grossiérement que la statistique sur PSR B1951+32 en
terme d’événements Cerenkov est globalement ~4 fois moins importante (facteur ~2 en significativité)
et pourrait donc expliquer en partie 'absence de signal.

Un autre argument doit également est mis en avant. Il s’agit de l'utilisation des éphémérides radio
pour déterminer les phases de nos événements sur PSR B1951+32. On a vu également dans le chapitre
sur les éphémeérides qu'il existait quelques ambiguités concernant ce pulsar. Contrairement au Crabe,
PSR B1951+32 ne fait pas 'objet d’observation radio journaliére et de ce fait I’établissement des
éphémeérides et la mise en évidence de perturbations de la rotation du pulsar (et donc de la phase)
tels que les glitches sont plus délicats. On notera également que les données privilégiées (pointé 11 km
et majorité 3/5) sont issues d’une unique saison d’observation et les phases correspondantes ont par
conséquent été déterminées & partir d'une référence radio unique, contrairement au pulsar du Crabe
pour lequel les éphémérides sont mises a jour tous les mois. Bien que l'utilisation de ces éphémérides
ait fait 'objet d’une étude approfondie, il n’en résulte pas moins que '’ensemble de nos résultats sur
PSR B1951+432 repose essentiellement sur une unique mesure radio qui, de plus, ne peut étre controlée
via la prise de données optiques, la magnitude optique de ce pulsar étant bien au-dela de la magnitude
limite accessible par CELESTE (cf. section 10.4.2 page 162).

Mais le fait que ce pulsar présente un spectre plus dur que le celui du Crabe et surtout ’absence
de cassure significative du spectre en dessous de 10 GeV dans les analyses EGRET posent malgré tout
un probléme et rendent délicate l'interprétation de nos résultats. Selon K. Hirotani (communication
privée), une absence de signal sur PSR B1951+32 malgré un signal pulsé autour de 30 GeV sur le Crabe
est difficile & expliquer dans le cadre du modéle Outer Gap. Cependant, quelques éléments de réponses
peuvent étre apportés. On a vu précédemment que la limite supérieure en énergie d’'une composante
pulsée dans le modéle Outer Gap était déterminée par 1’énergie maximum que pouvaient atteindre les
particules chargées dans la cavité accélératrice. Dans le cas de pulsars moyennement agés tels que PSR
B1951+32, ’ensemble des photons 7 pulsés autour du GeV et au-dessus sont émis par le processus de
rayonnement de courbure. Par conséquent, I’émission pulsée devrait diminuer significativement pour
ces pulsars au dessus de quelques dizaines de GeV. Cependant, dans le cas du Crabe, plus jeune, sa
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forte émission de surface pourrait introduire une composante pulsée supplémentaire significative par
un processus de diffusion Compton inverse. Dans ce cas, il existerait une possibilité pour que 1’énergie
des particules dans la cavité ne soient plus limitée par le processus de rayonnement de courbure mais
plutdt par ce processus de diffusion inverse Compton. Ainsi, il pourrait donc exister une émission pulsé
au-dela de quelques GeV. Il faut toutefois noter que dans ce cas de figure, I’émission pulsé au-dela du
GeV ne serait plus une extension de la loi de puissance observée & plus basse énergie. Si cet élément
de réponse permettrait éventuellement d’expliquer un flux & 30 GeV au dessus des barres d’erreur
d’EGRET, il détruirait malheureusement ’argument positif concernant la similitude entre le profil de

la courbe de lumiére obtenue et celui tiré de ’extrapolation & haute énergie de l'analyse spectrale
EGRET.
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Conclusions

Pour la premiére fois, la fenétre en énergie comprise entre le domaine des satellites et celui des
imageurs Cerenkov a été explorée, et ceci grace a 'expérience CELESTE, basée sur la reconversion
d’une centrale solaire en télescope pour l'astronomie gamma. Aprés une premiére détection autour de
60 GeV de la Nébuleuse du Crabe, la collaboration de CELESTE s’est intéressée a I’émission gamma
du pulsar en son centre. De par le petit nombre de pulsars détectés a ces énergies (seuls six pulsars
ont été détectés par EGRET a quelques GeV) et a cause de ’absence de détection de photon pulsés
au-dessus de 200 GeV, 'observation du pulsar du Crabe et de PSR B1951+32 par CELESTE est d’une
importance capitale pour la physique de ces objets.

Cette thése constitue les premiers travaux concernant I'études des pulsars avec CELESTE. La
recherche d’un signal pulsé sous-entend dans un premier temps une réelle compréhension de la pro-
cédure de datation et de I'exploitation des éphémeérides fournies par les radio-observatoires. Ensuite,
les spectres pulsés cassant entre une dizaine et une centaine de GeV, il a fallu également développer
une analyse spécifique aux basses énergies. Ainsi, une simple coupure en charge a permis de rejeter les
énergies supérieures a 50 GeV, tandis-que la réjection hadronique a été assurée par une coupure basée
sur la structure temporelle du front d’onde Cerenkov.

Cette analyse originale a permis d’établir des limites supérieures sur les flux pulsés du Crabe et
PSR B1951-+32. Bien qu’il s’agisse ici des premiers résultats dans ce domaine d’énergie, les incertitudes
actuelles sur ’échelle en énergie de CELESTE ne permettent pas a ces limites de contraindre les modéles
théoriques proposés (Polar Cap et Outer Gap).

Le lot de données sur le Crabe présentant les conditions expérimentales les plus favorables pour
les basses énergies conduit toutefois & des résultats troublants : la courbe de lumiére réalisée a partir
de ces vingt prises de données présente une indication de modulation avec les propriétés attendues.
En effet, le profil est conforme aux extrapolations des résultats ’EGRET autour de 10 GeV et la
significativité obtenue pour le second pic atteint méme 4.2 écarts standards. De plus, il a été démontré
que 'interprétation de cet excés en terme de signal n’est pas en désaccord avec l’absence de signal dans
les autres lots de données sur le Crabe, ceux-ci présentant des acceptances plus faibles & basse énergie.
Dans ce cas de figure, le modéle Polar Cap pourrait étre mis sérieusement en difficulté.

A T’heure actuelle, la significativité est encore insuffisante pour pouvoir prétendre a une détection
d’un signal pulsé sur le Crabe. Ce résultat ne pourra étre confirmer ou infirmer qu’au prix de nou-
velles observations et de travaux supplémentaires de la collaboration. Ceci sous entend une meilleure
compréhension de ’acceptance basse énergie, ainsi qu’'une meilleure maitrise de 1’échelle en énergie.

Des études sont actuellement en cours et devraient permettre rapidement de diminuer ces incerti-
tudes et du méme coup d’affiner les résultats présentés dans cette thése. Si la maitrise de 'acceptance
a basse énergie est essentielle pour développer encore cette analyse, elle est également capitale pour
savoir si oui ou non CELESTE a une chance de détecter un signal pulsé a basse énergie dans la confi-
guration hybride actuelle du détecteur. Dans 'immeédiat, les premiéres simulations semblent indiquer
un seuil en énergie plus élevé, mais il s’agit encore 1a de résultats trés préliminaires. Quoi qu’il en soit,
si ces résultats se confirment, il sera impossible de confirmer ou non ’excés observé sur le Crabe avec
I’ancienne configuration.

Mais si CELESTE est la premiére expérience a observer les pulsars autour de 30 GeV, la prochaine
génération de détecteurs arrive. Au sol, HESS a déja collecté ses premiers photons gamma et devrait
étre opérationnelle courant 2003. Malheureusement son seuil sera probablement trop élevé pour les
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pulsars. En revanche, les prévisions de MAGIC sont plutot encourageantes puisqu’elles lui attribuent
une capacité de déclenchement sur les rayons cosmiques de 10 GeV et une acceptance augmentant
rapidement avec 'énergie. MAGIC pourrait ainsi prolonger les résultats ’EGRET en prolongeant
le domaine d’énergie de 10 & 30 GeV. Selon les prédictions de la collaboration, MAGIC pourrait
collecter des v pulsés en dessous de 30 GeV puis les extraire via des coupures d’analyse appropriées,
permettant ainsi une détection d’un éventuel signal pulsé en seulement quelques heures [37]. L’espace
sera également mis & contribution avec y-AMS en 2005 et GLAST en 2006. Ce dernier disposera d’une
sensibilité et d’une résolution angulaire bien meilleures que celles ’EGRET, d’'un large champ de
vue (2.5 stéradians), et surtout d’une longue durée d’observation (> 2 ans, planifiée pour 5 ans). Sa
large surface de collection au dessus de 1 GeV (> 8000 cm?) devrait lui permettre de déterminer avec
précision les cassures spectrales des pulsars gamma et ainsi de départager les modeles théoriques. En
plus de mettre en évidence d’autre pulsars gamma, GLAST devrait permettre de répondre & quelques
unes des nombreuses questions ouvertes concernant les pulsars comme par exemple la nature et la
proportion de pulsars non émetteurs radio tels que Geminga, la stabilité de 1’émission des pulsars, la
distribution des pulsars dans la Galaxie, etc.
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Annexe A

Rappels d’électromagnétisme de base

A.1 Equations de Maxwell

Nous rappelons ici les quatre équations de Maxwell et ’équation de conservation de la charge, bases
de D'électromagnétisme. La littérature utilisant le plus souvent le systéme d’unité gaussien,
les équations seront exprimées dans ce systéme d’unité. La grandeur ¢ apparaissant dans les
différentes équations est la vitesse de la lumiére dans le vide.

A.1.1 Loi de Gauss pour I’électricité
div [E(F, t)] = drp(7, 1) (A1)

ou p(7,t) est la densité de charge existant au point de coordonnées 7 a 'instant ¢.

A.1.2 Loi de Gauss pour le magnétisme
div [B(7,1)] =0 (A.2)

A.1.3 Loi de Faraday pour I’induction

a1 LOB(7t)
rot [E(r,t)} =" (A.3)
A.1.4 Loi d’Ampére
3] AT 10E(7,t)
rot [B(r,t)] = 7j(r,t) + PR (A4)
Ou J(F, t) est le vecteur densité de courant exprimé au point de coordonnées 7 a l'instant ¢.
A.1.5 Conservation de la charge
507 1) + div i) =0 (A.5)
A.1.6 Relation pratique
rot (7"6%5) = grad (divﬁ) — AE (A.6)
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A.2 Equation de propagation d’une onde électromagnétique

En appliquant I'opérateur rot a la loi de Faraday donnée en A.3 et en utilisant les relations A.6 et
A4, on obtient ’équation de propagation A.7 d’une onde électromagnétique dans un milieu de densité
électrique p(7,t) nulle.

Am 97(7t) 1 O2E(Ft) .,
— - — = AFE(7t AT
2 ot + 2 Ot? (7%) (A7)

A.3 Relations de continuité des champs & une surface

Les formes intégrales des quatre équations de Maxwell rappelées précédemment permettent d’ob-
tenir les quatre relations de continuité des champs électriques et magnétiques au niveau d’une surface
séparant deux milieux (1) et (2). Celles-ci relient les composantes tangentielles et normales & cette
surface aux charges et aux courants régnant sur cette surface. On notera oy la densité surfacique de
charge et js le vecteur densité de courant représentant les courants au niveau de la surface séparant
ces deux milieux. Le vecteur 7 est le vecteur unitaire pependiculaire & cette surface.

1. Pour le champ électrique E
(Ez - El) A = 0 (A.8)
(EQ - El) . ’fi == 47(05 (Ag)

On voit donc que la composante paralléle du champ électrique est conservée et que ’écart des
composantes perpendiculaires est proportionnel a la densité surfacique de charges.

2. Pour le champ électrique B

471'—,'

(ég—él)Aﬁ = ?]s (AIO)
(Bo=Bi)-i = 0 (A.11)

On voit que pour le champ magnétique, c’est la composante perpendiculaire qui est conservée.
L’écart des composantes paralléles est proportionnel au vecteur densité de courant.



Annexe B

Dispersion et Mesure de dispersion DM

B.1 Introduction

Deux photons émis & un méme instant d’une source ne parviendront pas nécessairement au méme
instant & un observateur terrestre. En effet, la vitesse de propagation des ondes électromagnétique
dans le milieu interstellaire ionisé dépend de la fréquences de celle-ci. Ainsi, des photons émis & hautes
fréquences voyageront plus rapidement que des photons émis a plus basses fréquences. Ainsi, si on
connait les fréquences des photons observés ainsi que la densité électronique du milieu interstellaire en
tout point de leur trajectoire entre la source et I’observateur, on est capable de corriger cette dispersion
des temps d’arrivée avec la fréquence. D’un point de vue analytique, le délai introduit est proportionnel
a une grandeur notée DM (de I’anglais Dispersion Measure) déterminée par I'intégrale sur la ligne de
visée de la colonne de densité d’électrons libres n., soit :

L
DM:/ nedl (B.1)
0

Comme on vient de le préciser, ceci sous-entend que ’on connaisse la densité électronique n, du milieu
interstellaire. En pratique, elle est déduite de la dispersion avec la fréquence des temps d’arrivée de
photons émis par d’autres pulsars pour lesquels les distances ont déja été établies via d’autres techniques
(cf. 2.3.3 page 20).

L’objectif de cette annexe est d’établir la relation entre les délais observés et cette quantité DM
appelée mesure de dispersion.

B.2 Vitesse de groupe

Une onde électromagnétique de pulsation w représentée par un champ électrique E (7, t) = E eilwt—k.)
se propageant dans lemilieu interstellaire fait osciller les électrons libres en exercant sur eux une force
ﬁ(f’, t) = —eE(F, t). En appliquant le Principe Fondamental de la Dynamique TF = mg—f, on obtient
alors I’expression de la vitesse de ces oscillations (B.2), d’ot on en déduit 'expression de la densité de
courant j(7,t) = —need(7,t) (B.3).

e -
v(r,t) = 1 E(7t B.2
W = i B 82)
2
2,5 .Ne€™ =,
t) = -— E(r,t B.3
) = iR ®3)

En dérivant I’équation de Maxwell-Gauss (A.1) on obtient :

o . 1 [0a,
Ep(r,t) = Edw [EE(T’”] (B.4)
0 .. W o [z

Pt = div [E(r,t)] (B.5)
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d’on finalement : 3
ap(ﬁ t) =w P(F, t) (BG)

De plus, en utilisant les relations A.1 et B.3, on a :

Amnee?

div [j'(a t)] =

ol 1) (B.7)

MW

En injectant les relations B.6 et B.7 dans I’équation de conservation de la charge donnée en A.5, on
obtient finalement ’expression suivante :

(7, 1) (1 - 47%6;) - (B.8)

9\ 1/2
oy = (47mee > (B.9)

Pour les fréquences radio on a w # wy, (w, ~ 10kHz alors que wyqgio ~ GHz) et on en déduit alors que
p(7,t) = 0. Par conséquent, 1’équation de propagation s’exprime comme en A.7, ce qui donne avec la
relation B.3 :

A 0 [ mee? 1 02E(F, t) .
O e i ST AR B.1
c? Ot ( Zmew (T’t)> + 2 ot? (7%) (B.10)

Sachant que :

%E(F, t) = iwE(F t) (B.11)
82 - 2 -
@E’(r,t) = —wE(71) (B.12)
AE(Ft) = —KE(71) (B.13)
on obtient :
w2 w? = -
LE(7t) — —E(7,t) = —k*E(7,t) (B.14)

c? c?

et on en déduit alors la relation de dispersion et la vitesse de groupe v, associée :

w? = wl + k*c’ (B.15)
—1/2
dw w?

En combinant ces deux relations, la vitesse de groupe devient :

2\ 1/2
Vg =cC- (1 - w—g) (B.17)

w

B.3 Mesure de dispersion DM

Un pic a la fréquence w émis par un pulsar situé a une distance L arrive aprés un temps 7'(w) égal

L L 2\ ~1/2
T(w) = / a_ / (1 - w—@) d (B.18)
0 Vg 0 w C
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Comme on 'a vu, aux fréquences radio w, < w d’ot :
L (L w?
T(w) == —Ldl
(w) c + /0 2w?

En injectant ’expression de la pulsation de plasma donnée en B.9, on voit apparaitre la mesure de

dispersion DM :

L 2mwe? (L L  27e?
T(w) = = + —2< /nﬂ:—+ T
0

¢ mew?c ¢ mew?ec

DM (B.19)
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Annexe C

Champs électrique et magnétique d’un
pulsar

C.1 Champ électrique

C.1.1 Force électromotrice

Lorsqu’un champ magnétique B varie, celui-ci induit un champ électrique E. L’intégrale de ce
dernier sur un contour fermé donne ce que l'on nomme force électromotrice notée e. Selon la loi
d’Ohm, celle-ci implique alors un courant qui a son tour va induire un champ magnétique de facon a
s’opposer au champ magnétique initial selon la loi de Lenz.

Le flux magnétique ® a travers une surface S fermée par un contour C s’exprime par la relation
intégrale suivante :

P = /E.dgz /B.ﬁ.ds (C.1)

ol 77 est un vecteur unitaire normal & la surface S.
L’expresion de la force électromotrice e en fonction du champ est :

e = fﬁ’.di (C.2)

ot E' est le champ électrique existant sur la portion infinitésimale dl’ du contour C. La force électro-
magnétisme s’exprime également en fonction de la variation du flux magnétique ® au cours du temps

par la relation :
dd
e=—k— C.3
7 (C.3)
ol k est une constante qui dépend du systéme d’unités utilisé pour exprimer les champs E et B. Dans
le systéme gaussien, k = 1/c. Le signe négatif se justifie par la loi de Lenz évoquée précédemment. On

a donc en gaussien :

1d®
- _ - C4
¢ c dt (C4)
et la loi de I'induction de Faraday pour une surface S fermée par un contour C est alors :
. . 1d .
Ed =—-— /B.“'.d ] .
7{ - [ [ Bitas (C.5)

C.1.2 Transformation Galiléenne

Tant que les vitesses mises en jeu restent trés inférieures a la vitesse de la lumiére, les lois physiques
demeurent invariantes par transformation Galiléenne. Autrement dit, les processus physiques sont
identiques lorsqu’ils sont vus par deux observateurs se déplagcant 1’'un par rapport a l'autre avec une
vitesse constante ¥ (v < ¢).

287
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Comme on I’a vu, la loi de 'induction de Faraday sous-entend une variation du flux magnétique.
Il y a plusieurs maniéres de faire varier ce flux. On peut en effet varier le flux en modifiant le champ
B mais également en déformant ou déplacant le contour C. Considérons cette derniére solution et on
suppose que le circuit C en question est animé d’une vitesse ¥. Le terme de droite de I’équation C.5
devient alors en appliquant le théoréme de Stokes :

1d 5., 1[r0B . S N
- {/SB.n.dS} = l s E.n.dS—i—?{(B/\v) .dl] (C.6)

d’out I’équation C.5 devient :

L 1 - 1 [0B
%[E’ - (77/\ B)] Al = ——/%—t.ﬁ.ds (C.7)

C

Si on considére désormais le circuit C et la surface S associée de maniére instantanée a une certaine
position dans le laboratoire, on obtient en appliquant la relation C.7 & ce circuit fixe :

. . 1 (0B
Bdi= -2 92 74 .
7{ [ s (C.8)

ol cette fois-ci E est le champ électrique dans le référentiel du laboratoire.
Si on applique la loi de l'invariance des lois physiques par transformations Galiléennes, les deux
relations précédentes C.7 et C.8 nous disent alors :

B=§ - (vnB5) (C.9)

C

Exprimé autrement, le champ E' dans un repére R’ se déplagant & une vitesse ¥ par rapport au repére
R 1.abo du laboratoire s’exprime en fonction du champ F dans R4, par la relation £’ = E—i—% (17/\ B).

C.1.3 Application aux pulsars

Dans le cas d’un pulsar de champ magnétique B et tournant avec une vitesse angulaire ) = 27 /T,
chaque point de ’étoile de coordonnées 7 est animé d’une vitesse ¥ = A (I dans un repére R fixe (non
tournant) d’origine le centre de I’étoile (repére Galiléen au repére du laboratoire). Par conséquent, le
champ électrique E’ dans le repére de la matiére de I'étoile R, est donné par :

E':E“+%(m B) (C.10)

ot E est le champ électrique dans R.

C.2 Champ magnétique dipolaire

C.2.1 Champ magnétique dipolaire

En coordonnées sphériques (repére orthonormeé direct (€., €y, €y)), I'expression d’un champ magné-
tique induit par un moment magnétique dipolaire 7 est :

—

3¢, - (&, - 1) — 17

—

B(r) = B(r,0,¢) = p (C.11)
Les composantes selon les trois vecteurs de bases sont :
Br — 2mrc.3osl9
By = mepl (C.12)

By = 0
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d’ott on en déduit la norme en tout point 7 en fonction de r et 6 :

HE(T, G)H = ;71_3 (1 + 3 cos? 9) V2 (C.13)

ainsi que la norme B, a la surface (r = R,) et aux poles (=0 ou ) :

2m
On peut alors exprimer les composantes de B en fonction de B,
Br — B RS cosa
By = Ri 52123" (C.15)
By = 0

C.2.2 Potentiel vecteur associé

En electromagnetlsme le champ magnethue s’exprime en fonctlon d’un potentiel vecteur A par le
relation B = rotA ce qui sous-entend que A L B. Sachant que B = B, -¢e.+ By-ép, il s’en suit que :

A = A-g (C.16)
_ 10A , 04
I (99 -er + E *€p (017)

A partir de I'expression du champ magnétique dipolaire donnée en C.12; on obtient par intégration

celle du potentiel vecteur associé :

" 2m si
A(r,0) = _%m@ L&, (C.18)

C.2.3 Lignes de champ magnétique

Les lignes de champ magnétique sont par définition les courbes dans I'espace telles que HE H = cste.

Un déplacement élémentaire dl = dr- €y + rdf - €y sur la ligne de champ magnétique passant par le
point de coordonnées (r,#, ) est colinéaire au champ magnétique B = B, - €, + By - €y en ce point.

Ceci se traduit par ’égalité :
dr B,

rdd ~ By
En utilisant ’expression du champ magnétique dipolaire donnée en C.12, on obtient alors par intégra-
tion la relation caractérisant les lignes de champ magnétique :

(C.19)

sin’ @

= constante (C.20)
”
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Annexe D

Modéle du pulsar aligné

Dans le cadre de la théorie du pulsar aligné, on ne s’intéresse pas au profil de la courbe de lumiére
et on simplifie alors le probléme en supposant que le le champ magnétique et ’axe de rotation du
pulsar sont alignés avec Q- B > 0. Tout comme P. Goldreich et W.H. Julian en 1969 [42], nous allons
démontrer ici que I'hypothese de la magnétosphére vide exposée un an auparavant par T. Gold [41] et F.
Pacini [86] est erronée, et tenterons rapidement de décrire la densité de charge de cette magnétosphere.

Dans la suite de cette annexe, on notera E, et B, les champs électrique et magnétique de I’étoile
dans le repére propre de la matiére de ’étoile. Dans un repére fixe ou 1’étoile est animée d’un mou-
vement rectiligne uniforme, les champs électrique et magnétique de ’étoile sont notés E et B. De
méme, (Einta émt) et (E"ext, Bewt) représentent respectivement les champs électrique et magnétique a
I'intérieur et a I'extérieur de I’étoile.

D.1 Champs électrique et magnétique a l’intérieur de I’étoile a neu-
trons

D.1.1 Champ magnétique interne

On a démontré en annexe C que le champ magnétique d’une étoile & neutrons est dipolaire et
s’exprime - en coordonnées sphérique - en fonction du champ magnétique B, régnant a la surface de
I’étoile et aux poles par :

- - B,R? in6
Bun(r,6) = Bulr0) = 257 (cost- a7 + 57 7 ) (D.1)
r
A la surface de I’étoile le champ magnétique est donc :
- - _, sinf
Bint(R«,0) = B.(R.) = B, | cos0 - e] + 5 e (D.2)

D.1.2 Champ électrique interne

On a également démontré en annexe C que le champ électrique de I’étoile dans le repére propre
de la matiere de l'étoile est E, = E + % (F’/\ ﬁ) A B ou E est le champ électrique de 1’étoile dans un
repeére fixe. On considére que la matiere de 1’étoile est un excellent conducteur. Par conséquent, 1’étoile
est polarisée de telle sorte que le champ électrique E, est nul a lintérieur de I’étoile, soit :

. QA7 = .
Eint + A Bint =0 (D'3)

d’ou I'expression du champ électrique interne Eint(r, 0) :

= QB,R? - sin6 in 6
Einy(r,0) = —Mé}ﬁ/\(cose-e_g+sm @) (D.4)

réc 2
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_. QB,R3 -sinf [sinf
Buulry0) = =225 S0 (S50 3 cost ) (D.5)

d’ou & la surface de D’étoile :

Eint(Ra 0) =

QB,R, -sin6 (sin@

5 -@—i—cos@-@) (D.6)

c

D.2 Continuité des champs a la surface de I’étoile

En appliquant les relations de continuités des champs - exprimés dans le repére fixe - rappelées en
A.3 et en introduisant les propriétés intrinseques de 1’étoile, on détermine les expressions des champs
électrique et magnétique dans la magnétosphére au niveau de la surface de ’étoile en fonction des
densités de charge surfaciques et d’espace.

D.2.1 Champ magnétique externe

Dans 'hypothese de ’absence de charge dans la magnétosphére, on suppose qu’il n’y a pas de
courant de surface. Par conséquent, la composante tangentielle du champ magnétique sont conservées
lorsque 'on passe de part et d’autre de la surface de I’étoile. Par définition, la composante normale est
conservée. Il s’en suit donc qu’a la surface de I’étoile :

— —

Beyt = Bint = By (cos@ e+

si1210 . @> (D.7)

D.2.2 Champ électrique externe, potentiel électrique et densité surfacique de
charge

D.2.2.1 Composante tangentielle et potentiel électrique

En utilisant la relation de continuité de la composante tangentielle (cf. A.3) a la surface de I’étoile
et Pexpression du champ électrique a 'intérieure de 1'étoile (cf. D.6), on obtient l'expression de la
composante tangentielle du champ électrique externe a la surface de ’étoile :

B, R, sinf cos 0

C

Eext(R*) . 59 = Eznt(R*) . _'09 = (D.S)

En électrostatique, on exprime également le champ électrique & partir du gradient du potentiel élec-
trique V(r,0, ¢) via la relation :

. -9 &
E = —gradV = —Lla g (D.9)

__1 ov >

7sind 0§ Co

Connaissant 'expression du champ électrique a l'intérieur de 1’étoile, on a alors :
ov B B,R3Qsinf cos 6
97"

ce qui conduit & une expression du potentiel électrique a la surface de I’étoile (définie & une constante

prés) :

(D.10)

r-c

= opelS Y (D.11)

B,R3Qsin? 0 B,R*)sin? 0
Vo= [pil - 2c
r=Rx

2r-c
Si on suppose que la densité de charge est nulle dans la magnétosphére (divE = 0), la détermination du

potentiel électrique V se résume a résoudre I’équation de Laplace en sphérique. La solution conforme
a lexpression D.10 du potentiel de surface est & I'extérieur de ’étoile :

B,QR?
3cr3

avec P (cosf) = % (3cos?@ — 1) le second polynome de Legendre.

‘/emt (’)”, 0) =

P, (cos 0) (D.12)
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D.2.2.2 Composante normale et densité de charge a la surface de 1’étoile

La relation de continuité de la composante normale du champ électrique est :
|Benr(R.) = By (R)] - & = 470 (0, 9) (D.13)

En utilisant les relations D.9 et D.12 on détermine I’expression de la composante normale extérieure
de Fenr =R, :

P, (cos0) (D.14)

- B,QR? P 9 B,QR,
Eea:t(R*) ) gr = [ L R* 2 (COS Y| =t f
r=Rx

c rd c

De plus, la composante normale de Eint(R*, 0) est d’aprés D.6 :

. . B,QR,
Emt(R*) cer = pZC

sin? @ (D.15)

En injectant ces deux derniéres expressions dans la relation de continuité donnée en D.13, on en déduit
Pexpression de la densité de charge o(f) existant a la surface de I'étoile. On remarquera que celle-ci
est maximale au niveau des podles magnétiques.

B)QR,

o(f) = - cos” 0 (D.16)

D.3 Champ électrique accélérateur

Considérons désormais l'invariant relativiste £-B. A l'intérieur de I’étoile les expressions des champs
obtenues précédemment traduisent Ej,; - B;jn: = 0. En revanche, & 'extérieur de I’étoile on a :

. N B,QR? 1 . : o

Eeyt = —gradVey = — pcr4 {5 (3 cos? 6 — 1) - € + cosBsind - €, (D.17)

- B,R? in 6

Begt P |cos 0 - &, + = 59] (D.18)
r

d’ou l'expression de l'invariant relativiste a I’extérieur de I’étoile :

. " QR.B? /RN\7
Ee:l:t . Bea:t = —Tp <T> COS3 0 7& 0 (Dlg)

On constate donc qu’il existe & l'extérieur de I’étoile une composante du champ électrique paralléle au
champ magnétique qui accélére les particules chargées le long des ligne de champ magnétique. Celle-ci
est maximale au niveau de la surface de ’étoile aux poles et égale a :

B,QR,
C

Ejp= (D.20)

Dans le cas du pulsar du Crabe, avec les données en D.21, ce champ accélérateur est considérable :
Ejp =3.8-10"” V.~

B, = 5- 10'2 gauss
Q0 = =2 rads!
33-10—3
R, = 12-10° m (D.21)
¢c = 3-10°ms!

Si on effectue le rapport de la force exercée par ce champ sur la force gravitationnelle, on constate qu’au
niveau des poles magnétiques, cette composante du champ électrique paralléle au champ magnétique
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est capable d’arracher des électrons et des protons de la surface de 1’étoile et de leur communiquer une
énergie considérable, énergie prés de 10000 fois supérieure pour les électrons que pour les protons.

Fa
Esl|  ¢Eig [ 887-107 pour les protons
Hﬁgrav - % ~ ] 5-10"  pour les électrons

On comprend donc que la surface de I’étoile ne peut étre en équilibre dynamique et que ’hypothese
de départ suggérant une magnétosphére vide est par conséquent fausse.

On comprend également que si pour une quelconque raison une zone de la magnétosphére présentait
un déficit de charge, ce champ électrique paralléle au champ magnétique existerait naturellement
transformant ainsi cette zone en zone d’accélération pour les particules chargées.

D.4 Distribution des charges dans la magnétosphére

D.4.1 Cylindre de lumiére et lignes de champ ouvertes
D.4.1.1 Cylindre de lumiére

Un point de coordonnées (r,6) en corotation avec 1’étoile tourne avec une vitesse v = r - Q ou
est la vitesse angulaire de rotation du pulsar. Ansi, au fur et & mesure que ’'on s’éloigne de 1’étoile
cette vitesse v croit jusqu’a atteindre la vitesse limite de la lumiére c. au-deld de ce cylindre appelé
cylindre de lumiére et défini par les points de coordonnées 7 -sin = ¢/§2, les particules ne sont plus
en corotation avec 1’étoile. On notera que ce cylindre est axé sur ’axe de rotation de I’étoile et a pour
rayon Ry = ¢/.

D.4.1.2 Lignes de champ ouvertes et angle de la calotte polaire 0.,

De méme, les lignes de champ les plus étendues traversant ce cylindre de lumiére ne peuvent se
refermer. Les particules chargées se déplagant le long de ces lignes de champ ne peuvent alors plus
revenir & la surface de I'étoile et s’échappent. Ainsi, les particules liées aux lignes de champ fermées
constituent la magnétosphére en corotation. Cette zone est limitée par la derniére ligne de champ
fermée. En C.20 on a démontré que les lignes de champ magnétique d’un dipole avaient pour équation
@ = cste. Ainsi, en considérant le point de tangence au cylindre de lumiére (Rp,n/2) et le point
a la surface de I'étoile (Ry,0.,), on obtient immédiatement I’angle 6., séparant ’axe de rotation de la
premiére ligne de champ ouverte :

1/2
'R*Q> (D.22)

sinf,., = <
7
c

D.4.2 Description de la magnétosphére

On suppose désormais que la magnétosphére est chargée et nous allons tenté de décrire ici la répar-
titions de ces charges dans ’espace a proximité de I’étoile. Le mouvement des particules chargées dans
la magnétosphére va induire un champ magnétique perpendiculaire dont la contribution va se super-
poser au champ dipolaire intrinséque de I’étoile. Proche de 1’étoile, le champ dipolaire est dominant.
En revanche, plus on s’éloigne de 1’étoile, plus le champ dipolaire devient faible et le champ toroidal
induit par les particules en mouvement devient alors la composante prédominante. Dans la suite de ce
paragraphe, le champ B est en fait la superposition de ces deux composantes.

On a vu précédemment que I'invariant relatiste E- B était nul a Pintérieur de 1'étoile. Les conditions
de continuité impliquent une distribution de charges telle que cette égalité soit également vérifice a
Iextérieur de ’étoile. Si on néglige I’action de la gravité et 'inertie des particules, les conditions d’équi-
libre de la magnétosphere impliquent que les forces de Lorentz s’annulent sur chacune des particules,
soit : .

Frorent: = Le - (E + % A J§> =0 (D.23)
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avec !

. 1 /4 . Qrsind .
E=—-(nd)AB=-"""220, A B (D.24)
c c
d’ou finalement la condition d’équilibre :
- : o 5 =
— (V= Qrsinf-€y) NB =0 (D.25)
c
qui elle méme implique alors :
v = Qr "
— =kB+ —sinf#-¢e, (k= constante) (D.26)
c c

Le premier terme correspond au déplacement des charges le long des lignes de champ et le second &
leur mouvement de corotation autour de I’étoile.

Par symétrie, si en un point de la magnétosphére il existe une charge animée d’une vitesse g = kB+
% sin@-éy , il doit également exister une charge identique animée d’une vitesse g = —kB+ % sin@-ég .
Ces deux charges produisent & elle deux le méme réseau que celui qu’auraient deux charges en corotation
(c’est a dire sans mouvement radial, & = 0). Dans la magnétosphére en corotation, la densité de courant
J s’exprime alors en fonction de la densité volumique de charges p :

.0
J=""psin0- &, (D.27)
C

En utilisant le fait que que rolB = % sinf - divE - €4 , on en tire I'expression de la densité volumique
de charges de la magnétosphere :
divE -B 1

At 27me [1_ (&)2sin2 0} (D.28)

p(r,0) =

c

On voit bien au travers de cette expression qu’il existe une surface dite surface de neutralité o les
charges circulant le long des lignes de champ changent de signe définie par Q- B =0. 1l faut toutefois
rappeler que cette relation n’est valable que dans le cylindre de lumiére ot les charges sont en corotation
avec ’étoile.

A partir des expression de la densité de charge et du rayon de la calotte polaire, on peut alors
approximer le courant de particules qui s’échappent de la calotte polaire & surface de I’étoile :

i () (P) .o LRB,
Nop = (wr,) - (£) e 5t

ot e est la charge d’un électron.
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Annexe E

Objets Compacts

Le but de cette annexe n’est pas d’expliquer en détail ce que sont les objets compacts. On conseillera
pour cela de lire le cours de DEA d’Eric Gourgoulhon [44] qui est trés clair et dont les notions pré-
sentée ci-dessous ont été extraites. L’objectif ici est d’expliquer trés succinctement ce que représente
le parameétre de relativité = caractérisant les objets compacts évoqué dans la partie concernant les
pulsars.

Les objets compacts mettent en jeu des champs gravitationnels si intense qu’ils ne peuvent étre
traités dans le cadre de la théorie de la Mécanique Classique de Newton. On doit alors faire appel a
la théorie de la Relativité Générale. On peut cependant donner des ordres de grandeurs et quantifier
quelque peu ces champs gravitationnels sans celle-ci. Dans ce but et afin de pouvoir comparer les diffé-
rents objets compacts entre eux (naine blanche, étoile & neutrons, trou noir), on introduit un parameétre
sans dimension dit parameétre de relativité et noté =. On suppose pour ceci que l'objet considéré est
une distribution de masse & symétrie sphérique de rayon R dont I’énergie potentielle gravitationnelle
est alors donnée tout simplement en mécanique classique par la relation E.1, sachant que ’on prend
pour convention une énergie gravitationnelle nulle lorsque toutes les particules constituant ’objet sont
dispersées a U'infini. Les expressions de dm et m(r) sont données en E.2 et E.3 et ce dernier correspond
a la masse comprise a l'intérieur de la sphére de rayon r.

(B Gm(r)dm R
Egrav —/0 — = —47rG/0 m(r)p(r)rdr (E.1)
dm = 4xr?p(r)dr (E.2)
m(r) = /Or 4rr' p(r')dr' (E.3)

Afin de donner des ordres de grandeur, on peut considérer une densité de masse constante et la

relationE.1 devient alors :
3 GM?
Egrav = 7z
5 R

(E.4)

avec M la masse de ’objet. Lorsque I'on effectue le rapport de cette énergie gravitationnelle sur ’énergie
de masse Mc? de 'objet, on introduit alors le paramétre de relativité = évoqué précédemment et défini
par :

GM
= = E.
Rc? (E-5)
|Egr¢w| 3—.
Mc? ) (E-6)

En considérant ’expression du rayon de Schwarzschild Rg de 'objet comme défini en E.7, on voit alors
que le parameétre de relativité de ’astre est également proportionnel au rapport de ce rayon sur le

rayon de l'astre considéré.

2GM
Ry = —

: (E.7)
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Annexe F

Formats temporels

F.1 Format UTC informatique

Les temps d’arrivée sont mesurés dans I’échelle de temps UTC du Global Positioning System (GPS).
La transmission de I’heure et de la date par le satellite nécessite au préalable que celle-ci ait été codée
informatiquement. Il est bien entendu nécessaire de connaitre ce format si on désire pouvoir exprimer
les dates dans un langage plus «humain». Les dates sont en fait codées sur 2 nombre entiers de 32 bits
chacun. L’un correspond au nombre de secondes écoulées depuis le 1¢" janvier 1970 & Oh 00min 00s.
Le second correspond au nombre de nanosecondes écoulées dans la seconde courante. Cette derniére
valeur est donnée avec une précision de (.1 microseconde.

F.2 Format MJD

En pratique, on exprime les dates non pas en terme de jour, mois, année, mais en terme de jours
Julien. On simplifie encore davantage cette écriture en introduisant la notion de jour julien modifié,
noté MJD (de 'anglo-saxon Modified Julian Date).

La date origine de la période Julienne est le 1¢" janvier 4713 avant J.-C. & midi. La journée qui
sépare le midi du 19" janvier de cette année du midi du 2 janvier porte le numéro 0. Ainsi, le 1¢"
janvier 2000 & midi correspond a la date julienne 2451545. Afin de simplifier ’écriture, on est amené
a se repérer au moyen du jour julien modifié (MJD) qui se déduit de la date julienne en retranchant a
celle-ci la quantité 2400000.5, ce qui correspond a prendre pour nouvelle origine le 17 novembre 1858
a Oh 00min 00s. Afin de faciliter la traduction, les dates exprimées en MJD correspondant aux 1¢" de
chacun des 12 mois des années 1999 & 2002 sont donnés dans le tableau F.1.
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I8T6S | TST6¢ | 02165 | 06065 | 6506 | 8206S | 8668¢ | L068S | Le68C | 9068¢ | 8288 | LF8SS | 020z
OT88¢ | 9848 | GGL8G | GZ.8C | PG9S | £998¢ | €£98¢ | T098S | 2AG8C | T7G8S | £168G | 28F8¢ || 6107
1GFRC | 12F8G | 0668G | 098G | 6TE8S | 868G | 89286 | LEZ8S | L0Z8G | 918G | SFISS | LTSS | 8107
98086 | 99086 | G708G | 966LS | F96LG | £E6LC | €06LS | TL8LC | THRAC | T18LG | €8LAC | 2CGLLG || LTOZ
12LLG | 1698 | 0996 | 06946 | 66SLS | 89GLG | 86GLG | LOGLS | LLFLG | OFFLS | 8IPAG | LRELS | 9T10Z
0G6LG | 92ELS | G6TLC | G9TLG | PETLE | €0ZLS | €LILG | TFILG | TITLC | TI80LC | €90L6 | 220.¢ || STOZ
1669 | 1969S | 0£69S | 0069 | 69895 | 8£89S | 8089 | LLLIG | LPAOS | 91196 | 88996 | 4999G | ¥10Z
92996 | 9699¢ | G959¢ | €996 | $099¢ | ELFIS | EFFOS | TIFOC | 28696 | 19€9S | €696 | 26296 || €T0T
1929< | 16296 | 00295 | 019G | 6ET9S | 80T9S | 8409¢ | LF09S | L109S | 9865¢ | 89666 | L265S | 210z
06856 | 99866 | G€8SG | G08GS | FLACG | €FLGG | €145 | €80GC | 29S¢ | 12946 | £699S | 2995 || TT0Z
16GSC | 10956 | 0LFSS | OFPSS | 6OFGS | 8LESS | 8FESG | AT6GS | L8TGG | 99266 | 8226 | L61SS | 0T0Z
99156 | 9£TGS | GOTSG | GL0SS | FROSS | €10GG | €86FS | T96FC | 226V | T68FS | £98FC | 2687 || 6002
L08FG | TLL¥G | OFLYS | OILFS | 6L9FC | SYOPG | 819FS | L8GHG | LGGPG | GTGPS | L6PFS | 99FFS | 800Z
CEVFS | GOPFG | PLEVS | FFEVS | €16V | T8TFG | 29ehS | 18ahe | 161FS | 091FC | 2€1¥S | 101¥S || 4002
0L0¥S | OFOFS | 600¥S | 6L6€S | 8F6ES | L166G | L8SES | 9S8EC | 028EC | G6LES | L9L€S | 9ELES || 900
C0LES | GLOES | PPOES | FI9ES | £8GEG | T9GEG | 2TSeS | 16FES | T9VES | 06¥ES | 20FES | 166G || S00T
0Fees | 0TEES | 6426S | 6F2€S | 812EC | L8IES | LGTES | 9ZIES | 960ES | F90ES | 9£0€S | G00ES || ¥00Z
PLGZS | PP62S | £162¢ | €882 | 29828 | 12826 | T64TS | 092G | 06426 | 66925 | 1.92¢ | 0F9ZE || €00z
6092¢ | 6452 | 8FGTS | 8IGEG | L8FES | 9GFTS | 9TFEe | G66TS | G9€2¢ | PEETs | 00€eS | GLegs || z00z
PFees | P1228 | €812¢ | €126 | geles | 1602¢ | 19028 | 06025 | 0002¢ | 6961S | TF6IS | 0161 || T00Z
6.81C | 6FSTC | 8TSTG | 8ATG | LGATG | OZLTC | 9691 | G99TC | GEOTC | 091G | GLSTS | F¥SIC || 000Z
g1a1¢ | esv1¢ | aeric | zapic | 16616 | 09€16 | 0ge1s | 66219 | 69216 | 8ez1g | 01a1e | 6L11¢ | 6661

a | NJo | s | v ]| e[ wWw][v][]w][a] ¢ [oouuy

TaB. F.1: Jour Julien modifié (MJD) pour le premier jour de chaque mois de 1999 a 2020.



Annexe G

Données Crabe et PSR B1951-+32

Les tableaux qui suivent listent I’ensemble de la statistique accumulée sur le Crabe et PSR B1951-+32.
Ceux-ci regroupent pour chaque prise de données, les valeurs des différents criteéres listés ci-dessous et
utilisés pour la sélection des données :

1.

© 0 N ot W

—
<

Run : numéro de la prise de données considérée.

<I> : intensité moyenne par voie (4A).

oy : écart type de l'intensité (uA).

< 7 > : taux de comptage moyen sur la prise de données (Hz).

or : écart type du taux de comptage (Hz).

<H> : taux d’humidité moyen (%).

< T — Trosee > : écart moyen entre la température extérieure et la température de rosée (° C).
<A.H.> : angle horaire moyen de la prise de données (heures).

Durée : durée de la prise de données (minutes)

Utilisé : OUI pour les données conservées pour 'analyse, NON sinon.

Les prises de données sont réparties pour chaque pulsar selon les trois lots définis comme suit :

Crabe

1.
2.
3.

Lot 1 : simple pointé 11 ou 17 km, majorité 3/5
Lot 2 : simple pointé 11 ou 17 km, majorité 4/5
Lot 3 : double pointé 11/25 km, majorité 3/5

PSR B1951+32:

1.
2.
3.

Lot 1 : simple pointé 11, majorité 3/5
Lot 2 : double pointé 11/25 km, majorité 3/5
Lot 3 : double pointé 11/25 km, majorité 4/5
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Résumé

Basée sur la reconversion de la centrale solaire THEMIS (Pyrénées Orientales frangaises) en télescope pour
I’astronomie gamma, CELESTE est la premiére expérience & explorer le spectre électromagnétique entre 10
GeV et 300 GeV et a relier ainsi le domaine des satellites & celui des imageurs au sol. Ce domaine d’énergie est
particuliérement important pour les pulsars. En effet, aucun des six pulsars gamma haute énergie détectés par
EGRET n’a été détecté au sol. Deux modéles théoriques visent & expliquer la cassure des spectres observée entre
1 et 100 GeV : calotte polaire et cavité externe. Ceux-ci différent toutefois en plusieurs points et une détection
dans ce domaine d’énergie permettrait d’éclaircir la situation.

Cette thése regroupe les premiers travaux dédiés a ’étude des pulsars avec CELESTE, et plus particu-
lierement deux candidats : le pulsar du Crabe et PSR B1951+32. La recherche d’un signal pulsé sous-entend
une analyse quelque peu différente de celle développée pour les sources continues. Une premiére étape a donc
consisté en 'adaptation & CELESTE de la procédure de datation spécifique. Dans une seconde étape, I’objectif
de ce travail a été de développer une analyse spécifique préservant les basses énergies ol est attendu un éventuel
signal. Ainsi, en se basant sur les acquis des analyses précédentes et sur les caractéristiques des gerbes électro-
magnétiques et hadroniques en dessous de 50 GeV, des critéres de réjection particuliers ont pu étre établis et
appliqués aux données.

Les résultats résident essentiellement dans ’établissement de nouvelle limites supérieures sur 1’énergie de
coupure des deux pulsars observés. Bien qu’insuffisants pour contraindre les modéles théoriques, ceux-ci restent
d’un intérét certain pour la physique de ces objets ne serait ce que parce qu’ils constituent les premiéres mesures
réalisées dans cette gamme d’énergie.

Un excés a malgré tout été observé sur le Crabe mais avec une significativité insuffisante. Cette indication de
modulation présentant les propriétés attendues, elle a été traduite en terme de flux dans ’hypothése d’un signal
pulsé, puis interprétée. Si de nouvelles observations venaient a confirmer cet exces, il s’agirait de la premiére
détection autour de 30 GeV et le modeéle Polar Cap se verrait alors sérieusement remis en cause.

Mots clés

Astronomie gamma - GeV - CELESTE - Cerenkov - Pulsar - Crabe - PSR B19514-32 - Calotte polaire - Cavité
externe - Limite supérieure - Datation

Abstract

Based on the reconversion of the solar power plant THEMIS (French Pyrenees) into a telescope for gamma
ray astronomy, CELESTE is the first experiment to explore the electromagnetic spectrum between 10 GeV and
300 GeV and thus to connect satellite domain to that of ground based imaging telescopes. This energy range is
particularly important for pulsar studies. Indeed, none of the six high energy pulsars detected by EGRET has
been detected at ground level. Two ideal models aim to explain the observed cutoff in the spectra between 1
and 100 GeV : Polar Cap and Outer Gap. Those differ however in several points and a detection in this energy
range would give information to clear up the situation.

This thesis is the first work dedicated to pulsar study with CELESTE, and more specifically for two candi-
dates : the Crab pulsar and PSR B1951+-32. The search for a pulsed signal implies an analysis somewhat different
from that developed for the steady sources. The first step was to adapt the barycentric dating procedure to
CELESTE. Next, a dedicated analysis was developed to preserve low energy where a possible signal is expected.
Thus, combining the assets of previous analysis and the characteristics of electromagnetic and hadronic showers
below 50 GeV, specific background rejection criteria have been established and applied to the data.

The results primarily lie in the establishment of new upper limits for the energy cutoff for the two observed
pulsars. While those are insufficient to strongly constrain models, they are the first measurements in this energy
range, and thus remain of special interest for the physics of these objects.

However, an excess is observed on Crab data but with an insufficient significance. As this indication of
modulation exhibits the expected properties, it was expressed as a flux for the hypothesis of a pulsed signal,
then interpreted. If new observations come to confirm this excess, the present work would be the first detection
around 30 GeV. In such a case, the Polar Cap model could be called into question.

Keywords

Gamma astronomy - GeV - CELESTE - Cerenkov - Pulsar - Crab - PSR B1951+32 - Polar Cap - Outer Gap -
Upper limit - Datation





