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Introduction

L’objectif de ’astronomie y est d’explorer le rayonnement, électromagnétique dans le
domaine des plus hautes énergies qui est lié¢ aux phénoménes les plus violents de I’Univers.
Les premiers résultats dans ce domaine ont été obtenus dans les années 1970 - 1980 par
les détecteurs embarqués en satellite (SAS-2 et COS-B), qui ont établi la carte de I’émis-
sion v de notre Galaxie, caractérisée par un fond diffus d’ott émergeaient une vingtaine
de sources ponctuelles dont quelques-unes ont pu étre identifiées. Ces derniéres étaient
représentées surtout par des pulsars, résidus d’anciennes explosions stellaires. Dans les
années 1990, le satellite américain COMPTON GRO a considérablement étendu le cata-
logue des sources v dans le domaine d’énergies au-dela de 100 MeV, au nombre d’environ
300 (dont environ 60% non-identifiées), en mettant en évidence quelques dizaines d’objets
extragalactiques, des noyaux actifs de galaxies ayant au centre un trou noir de quelques
centaines de millions de masses solaires qui accréte la matiére environnante.

Les observations menées a partir des satellites sont cependant restreintes par la taille et
le poids de I’appareillage embarqué. Les surfaces de détection étant limitées 4 quelques m?
et les flux de rayons v décroissant rapidement avec ’énergie, ces expériences peuvent dif-
ficilement aller au-dela de la centaine de GeV. En revanche, une toute autre méthode
devient possible a ces énergies a ’aide des détecteurs au sol. Les rayons v sont enregistrés
dans ce cas d’une facon indirecte, via la lumiére Tcherenkov des cascades de particules
chargées (gerbes atmosphériques) qu’ils ont engendrées dans la haute atmosphére. Le si-
gnal lumineux Tcherenkov est réparti de facon assez uniforme sur une surface de quelques
hectares et restreint a une fenétre en temps trés étroite : quelques ns. Différentes stra-
tégies permettent d’exploiter ce signal en tirant parti soit de sa distribution angulaire,
soit de sa répartition au sol et des temps d’arrivée des photons Tcherenkov, afin de re-
constituer I’énergie et la direction du rayon ~ qui est a ’origine de la gerbe atmosphérique.

Le télescope CAT, qui fonctionne depuis Octobre 1996 sur le site de ’ancienne centrale
solaire d’Electricité de France “Thémis” dans les Pyrénées Orientales, utilise la premiére
de ces stratégies. Il dispose d’un réflecteur optique de surface efficace 16 m? qui focalise
la lumiére Tcherenkov des gerbes sur une caméra comprenant 546 petits photomultipli-
cateurs (de 0.12° de diamétre angulaire). La granularité fine de la caméra de CAT et
son électronique rapide (temps d’intégration du signal de 12 ns) ont permis de diminuer
la contribution du fond du ciel dans un pixel et par conséquent, d’atteindre un seuil en
énergie assez bas (=~ 250 GeV au zénith) tout en gardant une taille modérée du miroir.

Les premiéres propositions d’utiliser la lumiére Tcherenkov pour I’astronomie ~y datent



des années 1960, mais leur réalisation a été retardée considérablement par la difficulté de
s’affranchir des gerbes produites par les rayons cosmiques chargés, qui constituent un fond
10® & 10* plus important que les . Ce n’est qu’a la fin des années 1980 que le premier
résultat significatif a été obtenu, par la détection & 9 ¢ du signal v en provenance de
la nébuleuse du Crabe dans les données accumulées & ’observatoire Whipple en Arizona
pendant 3 ans. La sensibilité des télescopes a effet Tcherenkov a été améliorée au cours
des années suivantes. Ainsi, en examinant la forme et I'orientation des images des gerbes
dans le plan focal de CAT, on arrive a réduire le fond hadronique d’un facteur proche
de 180; on aboutit ainsi & une détection de la nébuleuse du Crabe & 4.5 ¢ en une heure
d’observation au transit.

Cette nébuleuse est un objet astronomique remarquable et unique, le reste de 1’ex-
plosion de la supernova de 1’an 1054 ; elle mérite son nom de “chandelle standard” de
I’astronomie 7y au sol, grace a son émission intense et stable au cours du temps. Son
rayonnement y observé dans le domaine du TeV s’explique dans le cadre du modéle ou
les photons synchrotron, émis par les électrons relativistes dans le champ magnétique a
I'intérieur de la nébuleuse, sont propulsés par ces mémes électrons a trés haute énergie par
un mécanisme de diffusion Compton inverse. Les mesures effectuées depuis le sol peuvent
contraindre les paramétres de ce modéle. Les comparaisons des spectres reconstruits de la
nébuleuse, obtenus par différentes expériences, sont nécessaires pour tester et améliorer
I’analyse. Une telle comparaison montre un léger désaccord entre 'indice spectral de la
nébuleuse du Crabe mesuré par CAT, et par deux autres détecteurs au sol de performance
semblable, Whipple et HEGRA. Par ailleurs, le flux de v détecté par CAT en provenance
de la nébuleuse est légérement inférieur aux mesures de ces deux expériences. Ce désac-
cord signe la présence de biais résiduels dans les techniques Tcherenkov, et nous a motivé
pour entreprendre une étude “systématique des biais”.

En ’absence de faisceau-test de v de trés haute énergie disponible, les simulations de
gerbes de v ont une importance considérable pour la calibration des détecteurs Tcheren-
kov au sol. Les améliorations apportées dans les programmes de simulations de gerbes
électromagnétiques lors de ces derniéres années et ’accord obtenu récemment entre ces
programmes, en font un outil puissant d’investigation des différents aspects concernant le
développement des gerbes dans I’atmospheére et leur rayonnement Tcherenkov. L’étude des
biais éventuels dans I’analyse standard de CAT, presentée dans cette thése, nous a amené
a mettre au point une nouvelle méthode d’analyse, dans laquelle les images-type de gerbes
de v sont produites directement & partir des simulations. Cet étude a également permis
d’évaluer avec précision certains effets qui n’étaient pas pris en compte auparavant, par
exemple, 'effet du champ magnétique terrestre qui déforme les images des gerbes atmo-
sphériques ou l'effet sur ces images de la profondeur de premiére interaction des rayons 7.

On commencera par un panorama général de ’astronomie v de haute et trés haute
énergie. Le chapitre suivant sera dédié a la nébuleuse du Crabe. On décrira ensuite le
télescope CAT et sa méthode standard d’analyse, ainsi que les résultats de nos études de
sensibilité du télescope a partir des images en forme d’anneaux produites par les muons
des gerbes hadroniques en incidence directe avec le miroir de CAT. Le quatriéme chapitre



sera consacré aux différentes sources d’incertitude dans I’analyse. On décrira ensuite la
nouvelle méthode d’analyse. Dans le chapitre final, on présentera les résultats obtenus avec
cette méthode en 'appliquant aux données prises par le télescope CAT sur la nébuleuse
du Crabe dans les années 1996 - 2002.






Chapitre 1

Astronomie v des trés hautes énergies

L’astronomie des rayons 7y couvre un large intervalle d’énergies allant de quelques
100 keV jusqu’aux énergies maximales de v détectés actuellement, de quelques dizaines
de TeV. Les enjeux physiques de ce vaste domaine de I’astronomie sont considérables; les
phénomeénes les plus violents de I’Univers, de nature fortement non-thermique, constituent
son objet de recherche : ondes de choc de supernova, environnements d’une étoile a neu-
trons, d’un trou noir stellaire ou d’un trou noir supermassif résidant au coeur d’un noyau
actif de galaxie. Comme messagers neutres et stables, les rayons v peuvent aussi aider
a résoudre le vieux probléme de 'origine des rayons cosmiques dont le spectre s’étend
jusqu’aux énergies énormes de I'ordre de 102° ¢V. Dans ses efforts de compréhension de
tous ces phénomeénes, I'astronomie v va étre accompagnée dans les années & venir par
I’astronomie des neutrinos et ’astronomie des ondes gravitationnelles.

Les techniques de détection dans l'astronomie v varient selon la gamme d’éner-

gie. Jusqu’a quelques dizaines de GeV, les v sont enregistrés a 1'aide des expériences en
satellite. Dans ces expériences, on distingue un domaine d’énergies plus basses, jusqu’a
quelques dizaines de MeV, ou la détection est basée sur I'effet photo-électrique ou I’effet
Compton, et un domaine d’énergies plus élevées, ol les v sont convertis en paires ete™.
La direction d’un 7y est reconstruite dans ce dernier type de détecteurs (voir la figure 1.1)
a ’aide d’une chambre & traces, et son énergie est estimée dans un calorimétre absorbant
I’énergie de la cascade électromagnétique résultante.
Au-dela de quelques dizaines de GeV, en raison de la rapide décroissance des flux de
avec ’énergie, on utilise des expériences au sol offrant de trés grandes surfaces effectives
de détection. L’origine et 1’énergie du rayon ~ sont reconstruites dans ce cas d’une facon
indirecte, a partir de la gerbe de particules qu’il a produite dans ’atmosphére. Selon une
convention acceptée par la communauté scientifique, on dénote généralement ces deux
grandes parties de ’astronomie v utilisant les techniques de détection différentes, par les
appellations de haute énergie (expériences en satellite) et de trés haute énergie (détec-
tion depuis le sol).

Dans le vaste domaine d’énergie couvert par I’astronomie v, les processus physiques
a I’ceuvre connus sont d’origine nucléaire ou électromagnétique.
A basse énergie de v (en-dessous de quelques MeV), se situent plusieurs raies nucléaires



Fig. 1.1:  L’expérience EGRET au bord de
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(la raie d’annihilation eTe™ a 511 keV, les raies signalant la présence des produits de
la nucléosynthése résultant des explosions des supernove, les raies d’excitation dues aux
interactions des rayons cosmiques dans le milieu interstellaire). Un autre processus impor-
tant qui conduit & ’émission v est la naissance des pions neutres 7° dans les collisions des
rayons cosmiques avec la matiére interstellaire. La désintégration consecutive 70 — v+~
donne un spectre continu dont le maximum est & 70 MeV, la moitié de la masse du 7.

Aux énergies plus grandes, les spectres sont continus. L’émission de v est souvent
d’origine électromagnétique, en liaison avec d’autres régions spectrales. Deux processus
observés dans plusieurs objets astrophysiques de nature différente sont responsables du
rayonnement vy de haute et trés haute énergie : 1’émission synchrotron et I’effet Comp-
ton inverse. Le rayonnement synchrotron est émis par les électrons relativistes se pro-
pageant dans le champ magnétique. Si le spectre des électrons suit une loi de puissance,
le spectre du rayonnement synchrotron suit aussi une loi de puissance. Ce dernier spectre
peut s’étendre des ondes radio jusqu’aux rayons vy mous, comme dans le cas de la né-
buleuse du Crabe. Ces photons peuvent étre propulsés ensuite par I'intermédiaire de la
diffusion Compton inverse jusqu’aux trés hautes énergies (voir la figure 1.2).

Les premiers rayons 7y primaires ont été enregistrés en 1961 par le satellite Explorer XI.
Une autre date a retenir dans I’histoire de ’astronomie 7y est I’année 1967, lorsque les pre-
miers sursauts v ont été détectés'. Néanmoins, les premiers résultats significatifs ont été
obtenus en 1972-1973, par le satellite americain SAS-2, qui était opérationnel pendant
sept mois et a enregistré au total environ 8000 . SAS-2 a fourni la premiére information
détaillée sur le ciel . La mission a détecté quelques sources ponctuelles galactiques, y
compris les pulsars Crabe et Vela, et le rayonnement v diffus extragalactique de haute (>
35 MeV) énergie. Pour cette raison, I’année 1972 est considérée comme la date de naissance
de I'astronomie v de haute énergie. Le relais a été pris en 1975 par le satellite européen
COS-B, qui était opérationnel pendant 6 ans et demi. COS-B a fourni la premiére carte
détaillée du ciel v et a enregistré 25 sources ponctuelles dont une extragalactique, le qua-
sar 3C 273. La plupart de sources n’ont pas été identifiées et une partie de ces sources a

1La découverte a été faite 4 ’aide de détecteurs des v mous (dans l'intervalle 200 keV - 2 MeV) installés au bord des
satellites americains Vela, dédiés au controle du traité international de cessation des explosions nucléaires dans 1’atmosphére
et au sol.
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Fi1c. 1.2: Le spectre de la nébuleuse du Crabe dans le domaine des rayons 7. Les mesures & haute
énergie ont été obtenues par le détecteur en ballon GRIS, et deur détecteurs & bord de l’observa-
toire spatial Compton GRO, COMPTEL et EGRET. A trés haute énergie, les boites d’erreur sont
indiquées pour les imageurs au sol Whipple et CANGARQO. Les données de COMPTEL reflétent
l’énergie mazimale des photons synchrotron. Les résultats de modélisation de I’émission Compton
inverse a trés haute énergie sont présentés aussi. Cette figure est tirée de la référence [30].

été interpretée plus tard comme une émission des nuages du gaz moléculaire. Les données
de COS-B ont permis également de mesurer avec précision les spectres des pulsars Crabe,
Vela et Geminga.

L’absence de nouveaux projets spatiaux dans l'astronomie v de haute énergie dans
les années 80 a été compensée par la premiére détection significative, & 5.6 o, du signal
v en provenance de la nébuleuse du Crabe, par le groupe de ’Observatoire Whipple en
Arizona [19].






Chapitre 2

La Nébuleuse du Crabe

La Nébuleuse du Crabe est un objet astronomique remarquable, dont le spectre d’émis-
sion électromagnétique s’étend sur 20 ordres de grandeur en énergie, depuis les ondes radio
jusqu’aux rayons gamma de plus de 10 TeV. Elle correspond aux restes d’une explosion de
supernova qui eut lieu en 1054 et fut enregistrée par les chroniques chinoise et japonaise
de I’époque. “L’étoile-invitée” resta visible pendant 23 jours sur le ciel diurne et 2 ans
environ sur le ciel nocturne [104].

La Nébuleuse a été découverte en 1731 par John Bevis, un médecin et astronome ama-
teur anglais [104]. En 1758, elle a été redécouverte indépendamment par Charles Messier
qui I'a classée premiére dans son fameux catalogue des nébuleuses. Vers 1848 la Nébu-
leuse a été baptisée par Lord Rosse, dont I'un des dessins de cet objet (reproduit dans la
référence [94]) ressemble en effet a une pince de crabe.

Le développement des outils astronomiques a la fin du XIX-éme (la premiére pho-
tographie de la Nébuleuse fut obtenue en 1892) et surtout au début du XX-éme siécle
favorisa les études plus détaillées de la Nébuleuse du Crabe. Les premiéres investigations
spectrales par Slipher dans les années 1913-1916 ont révélé ’existence de la forte émission
continue sur laquelle se superposent les raies d’émission dédoublées. La comparaison des
photographies de la Nébuleuse prises a intervalle de quelques années au début des années
1920 a permis & Duncan et Lampland de découvrir des changements de la structure de la
Nébuleuse (voir figure 2.1). Duncan a estimé la vitesse d’expansion des filaments optiques
(découverts par Lord Rosse) a 0.134” par an. Les études de Lampland s’étaient centrées
plutot sur la “masse amorphe” dans la partie centrale de la Nébuleuse. La publication de
la liste des novae observées par les Chinois médiévaux a permis d’associer la Nébuleuse
du Crabe avec I'événement de ’an 1054 (Lundmark (1921), Hubble (1928)).

Les études spectrales plus détaillées du Crabe effectuées a la fin des années 1930 par
Mayall ont confirmé la présence dans le spectre de raies optiques typiques des coquilles
de novae. En utilisant le réflecteur de 2.5 m de diamétre du Mont Wilson et des filtres
différents, Baade a pu démontrer en début des années 1940 que I’émission des raies est
associée aux filaments. Le dédoublement de ces raies optiques dii a l'effet Doppler (dé-
calage vers le rouge ou le bleu des spectres des filaments s’éloignant ou s’approchant de

9



I'observateur) a permis, la vitesse d’expansion des filaments étant connue, de mesurer la
distance & la Nébuleuse qui vaut environ 1.7 kpe. A partir de cette distance et de la courbe
de lumiére reconstruite a ’aide des observations médiévales des Chinois et Japonais, on
s’est apercu que la luminosité du phénoméne de ’an 1054 dépassait largement celle des
novae typiques, ce qui a conduit & la notion de “supernova”. La Nébuleuse du Crabe est
donc le premier reste de supernova connu. Il est devenu également possible d’évaluer la
vitesse de déplacement de certains détails brillants de la Nébuleuse découverts par Lam-
pland proche de 0.1 ¢ - une valeur énorme qui n’a pas pu étre expliquée a I’époque. En se
fondant sur le caractére atypique du spectre continu de I’étoile de magnitude 16 au centre
de la Nébuleuse, Baade et Minkowski ont suggéré en 1942 qu’elle pourrait en étre ’origine.
Ce n’est que 27 ans plus tard que leur hypothése a été confirmée par I'identification de
cette étoile avec le pulsar PSR 0531+21.

Les progres faits dans le domaine des radars pendant la seconde guerre mondiale four-
nissent aux astronomes un nouvel outil d’investigation : le radiotélescope. La Nébuleuse
du Crabe devient (en 1949) I'un des premiers objets émettant en radio découverts hors
du Systéme Solaire et la premiére radiosource galactique identifiée. Le flux mesuré en
radio était beaucoup plus grand que I’émission optique et ne pouvait pas étre expliqué
par I’émission thermique du gaz ionisé de la Nébuleuse. L’explication a été proposée en
1953 par Shklovsky qui suggére la présence d’électrons relativistes dans la Nébuleuse :
leur rayonnement synchrotron dans un champ magnétique ambiant serait responsable du
spectre continu observé, de la radio au domaine optique. L’année suivante, I’observation
de la polarisation linéaire de 1’émission optique, attendue dans un tel processus, confirme
cette hypothése?. Un autre argument fort en faveur de l'origine synchrotron de I’émission
continue est la forme observée du spectre qui dans des bandes en énergie assez larges suit
une loi de puissance (voir figure 2.2). Le spectre des photons se déduit du spectre en
loi de puissance des électrons qui le produisent, par une relation simple entre les indices
spectraux des photons («) et des électrons (7y) :

a=(y—1)/2 (2.1)

La forme et l'intensité du spectre observé, ainsi que ’argument d’équipartition entre
I’énergie cinétique des particules et 1’énergie magnétique permettent de conclure que la
valeur moyenne du champ dans la Nébuleuse est d’environ 0.3 mG.

Le temps de vie d’un électron relativiste défini par ses pertes au rayonnement syn-
chrotron (voir, par exemple, [3]) est :

-2
toyn ~ 2.8 x 108 _B v~ tans (2.2)
sy 3x 10-1G ’

1En 1919, Lundmark a suggéré que dans les galaxies, outre les “novae ordinaires” dont les apparitions sont trés fréquentes
(quelques dizaines par an dans la Voie Lactée), des explosions stellaires beaucoup plus rares mais beaucoup plus puissantes
se produisent dans lesquelles la luminosité atteinte au maximum est 10% — 10% fois plus grande. En 1934, Baade et Zwicky
proposent pour un tel phénomeéne le terme “supernova” [94].

2Plus tard, la polarisation de 1’émission du Crabe a été découverte dans les domaines des ondes radio (en 1957) et des
rayons X (en 1972).

10



The Crab Nebula in Taurus ’LT KUEYEN + FORS2)

ESO PR Photo 40f99 { 17 November 1999 ) © European Southern Observatory

Fi1G. 2.1: L’%mage de la Nébuleuse du Crabe obtenue par le télescope VLT. Elle est composée de
trois images différentes prises avec les filtres rouge, vert et bleu, couvrant chacune 6.8’ x 6.8’ de
la voite céleste. Les filaments représentant les vestiges de l’étoile explosée révélent la structure
du champ magnétique dans la Nébuleuse, tandis que l’émission synchrotron de la partie centrale
montre clairement la symétrie aziale de la rotation du pulsar qui en est la source et qui est aussi
visible sur cette image magnifique.
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ou v est le facteur de Lorentz de 1’électron, alors que la fréquence caractéristique
d’émission synchrotron est de 'ordre de vy, ~ vp X 72, ol vg = eBsinty/2wme est la
fréquence cyclotron d’un électron et 1 est I’angle entre son impulsion et le champ. Pour
une distribution isotrope en v,

B
2.2

Cela signifie que le temps de vie des électrons responsables de I’émission de photons
de fréquence v > 1 x 10'3 Hz (premiére cassure dans le spectre de la Nébuleuse dans
linfrarouge proche (voir figure 2.2)) est supérieur a ’age du Crabe et qu’il doit y avoir
un mécanisme d’injection de ces électrons pour assurer la stabilité observée de I’émission
de la Nébuleuse.

Les recherches menées dans les années 1960 apportent de nouveaux résultats remar-
quables concernant la Nébuleuse. En avril 1963, le groupe de physiciens du NRL [15]
aboutit & une détection dans l'intervalle des longueurs d’onde de 1.5 & 8 A de I’émission
X en provenance du Crabe au moyen de compteurs proportionnels montés a bord d’une
fusée “Aerobee”. La résolution angulaire de I’astronomie aux rayons X a I’époque était trop
basse pour localiser suffisamment bien la taille de la région de I’émission. Pourtant, le fait
que la position dans le ciel de la Nébuleuse du Crabe est proche de I’écliptique, a permis
d’utiliser I'occultation du Crabe par la Lune pour mesurer la distribution angulaire de la

LOG FLUX (Jy)
&

I L | ! il L !

-11 1 L ! L L | L | ) L
6 8 10 12 14 16 18 20 22 24
LOG FREQUENCY (Hz)
F1G. 2.2: Fluz total observé en provenance de la Nébuleuse du Crabe (le pulsar est exclu) [31].
L’excés dans Uinfrarouge lointain découvert par le satellite IRAS [13] est dd a la contribution
de ’émission thermique de la poussiére dans la Nébuleuse. La taille typique des images de la

nébuleuse synchrotron, caractérisée par une distribution de la luminosité relative en fonction de
la distance angulaire, diminue & mesure que l’énergie a laquelle on observe augmente [31].
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luminosité en X et déterminer son diameétre qui est d’environ 1’ [15], ce qui correspond
pour la distance au Crabe & une région spatiale de 0.5 pc de diamétre. Ce résultat impor-
tant a permis d’abord d’exclure I’hypothése que le rayonnement X observé provient d’une
source ponctuelle telle que le reste stellaire de supernova® et, deuxiémement, favorisé de
nouveau I’hypothése synchrotron de I’émission. En effet, si I’on combine des expressions
(2.2) et (2.3), on obtient ty, ~ 7.4 x 10? (B/3 x 10_4G)_3/2 (ysyn/le)flﬂans et une
limitation de la taille de la région émettrice & vy, ~ 10"® Hz qui correspond en gros a
la valeur observée. Les vols suivants avec des compteurs de Geiger ayant une surface de
détection ~14 fois plus grande par rapport au premier vol, ainsi que les expériences en
ballons, ont confirmé que le rayonnement X du Crabe est compatible avec un spectre
synchrotron et le flux observé coincide avec celui que ’on peut déduire de I'extrapolation
du spectre optique avec le méme indice spectral.

Ce sont ces données encore incomplétes sur le spectre de la Nébuleuse que Gould a
utilisées pour prédire pour la premiére fois ’émission du Crabe & trés haute énergie par
I'effet Compton inverse [46]. A la suite d’interactions secondaires des photons synchro-
tron avec les électrons énergétiques qui les ont produits, les photons peuvent gagner une
fraction considérable (jusqu’a 100%) de ’énergie des électrons. Le spectre des photons
propulsés & haute énergie posséde une forme spectrale qui ressemble & celle des photons
synchrotron (voir figure 2.3). Les photons ambiants de toutes origines, par exemple, les
photons thermiques émis par le gaz ou la poussiére (voir figure 2.2) ou bien les pho-
tons du rayonnement fossile (découvert dans la méme année, en 1965) peuvent jouer un
role de cible. Puisque les ingrédients nécessaires — les particules relativistes, le champ
magnétique et le rayonnement synchrotron — sont treés répandus dans les objets les plus
violents de I’Univers, on observe souvent la structure similaire a deux bosses, déduite pour
la premiére fois dans la référence [46], dans les spectres d’objets trés différents tels que
les restes des supernovae et les noyaux actifs de galaxies. En ce qui concerne le Crabe, il
a fallu plus de 20 ans de développement des techniques d’observation et d’analyse pour
mettre en évidence ’émission gamma de trés haute énergie par des observations depuis le
sol.

La méme méthode d’occultation de la source par la Lune a été utilisée en avril 1964
par les radioastronomes pour étudier la distribution angulaire de la luminosité radio de la
Nébuleuse. Les observations du Crabe en radio effectuées a 4 fréquences comprises entre
408 et 26.5 MHz ont permis d’établir [1]| ’existence d’une structure fine de I’émission, avec
une contribution forte de la région compacte prés de 1’étoile que Baade a supposé étre
le reste de I’étoile explosée. L’émission liée a la zone centrale de la Nébuleuse, de taille

3Pour pouvoir se rendre compte de la quantité énorme d’énergie dégagée lors des explosions des supernovae, Zwicky et
Baade ont supposé [5] que ce phénoméne représente un passage d’une étoile ordinaire & une étoile & neutrons constituée
principalement de neutrons (les premiéres idées de ce que les noyaux des étoiles massives doivent étre formés de neutrons
ont été avancées aprés la découverte du neutron en 1932). En 1938, Oppenheimer et Volkoff ont démontré qu’une telle
étoile aurait un diamétre de 10 km environ et serait caractérisée par de trés hautes temperature et densité. En conséquence,
le maximum d’émission thermique de ces astres devrait, d’aprés la loi du déplacement de Wien A,, T = 0.3 cm K, se
situer dans le domaine des rayons X, d’ou les tentatives a expliquer I’émission en X des premiéres sources découvertes par
ce mécanisme. Pourtant, les calculs détaillés montrent que les étoiles & neutrons se refroidissent d’une fagon trés rapide
[82] aprés sa formation. En particulier, le grand role dans ce refroidissement appartient & des neutrinos qui emportent une
quantité énorme de I’énergie dans les processus dits “Urca” :
n+n—->n+p+e+7,n+p+e—n-+n+ v,et dans certains autres processus.
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F1a. 2.3: La contribution de la diffusion Compton inverse (la courbe CS) au spectre haute énergie
de la Nébuleuse du Crabe, calculée [}6] a partir de la partie synchrotron du spectre (représentée
par les segments S1 et S2). Les bandes en énergie ou les données spectrales étaient présentes en
1965 sont en gras (dans la radio (R), Uoptique (O) et le domaine des rayons X). Quelques limites
supérieures de l’époque sont indiquées aussi, y compris la limite a 5 TeV obtenue dans ['une des
premiéres erpériences de l’astronomie gamma au sol.

angulaire de 'ordre de 207, était plus intense & basse fréquence, en contribuant jusqu’a
30-50 % de flux radio total. L observation des variations erratiques* de cette composante,
faite avec I'interféromeétre du Laboratoire Cavendish [52], a permis de contraindre la taille
angulaire de la source énigmatique centrale a 0.1”. La méthode correspondante a été lar-
gement utilisée pour les quasars dés leur découverte en 1963. Le caractére rapide des
variations a obligé les chercheurs a modifier la stratégie de détection habituelle, ou 1’on
essaie d’augmenter le temps d’accumulation du signal afin de pouvoir étudier les signaux
radio trés faibles. C’est notamment ces études des ’scintillations’ radio des quasars qui ont
conduit les chercheurs & la découverte des pulsars en 1967! Méme avant la détection® du

4Ces variations (ou ’scintillations’) sont dues au caractére irrégulier de la diffraction des ondes radio sur les inhomogénéités
du plasma de la couronne solaire et des régions du milieu interplanétaire proches au Soleil. Elles sont observées pour des
objets de taille angulaire trés petite et servent & déterminer celle-ci.

5Le pulsar du Crabe a été découvert [96] grace & la présence dans son émission radio des pulsations occasionnelles
individuelles dont l’intensité dépasse de quelques cent fois ’intensité moyenne; par cette raison, ces pulsations ont recu
l’appellation “géantes”. La période des pulsations “normales” a été mesurée quelques semaines plus tard & 1’aide du grand
radiotélescope a Arécibo [27].
Les pulsations géantes n’ont été observées qu’en provenance des 4 pulsars, sur environ 1600 pulsars connus actuellement [65].
Les mesures récentes [49] a I’échelle de nanoseconde montrent la structure fine des pulsations géantes du pulsar du Crabe.
Les régions de plasma responsables de I’émission de ces pulsations nanosecondes doivent avoir une taille inférieure 4 1 m,
ce qui en fait les plus petits objets détectés et résolus a ’extérieur du Systéme Solaire, et les sources radio transitoires les
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pulsar du Crabe en décembre 1968, il est devenu clair que la source radio énigmatique au
centre de la Nébuleuse n’est qu'un pulsar dont ’émission a basse fréquence est diluée par
le milieu interstellaire. Les mesures obtenues en radio ont permis de découvrir rapidement
la périodicité en optique [26] et dans les rayons X (voir figure 2.4).
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F1a. 2.4: (A gauche) Les profils moyens des pulsations du pulsar du Crabe en radio, en optique et
dans les rayons X (Hewish A., 1970, ARA&A, v.8,p.265). (A droite) Mesure récente (2003) dans
les rayons gamma par l'imageur IBIS au bord de [’observatoire spatial INTEGRAL.

La technique d’observation de la nébuleuse du Crabe en rayons X par l'occultation
lunaire depuis les ballons et les détecteurs en satellite a apporté de nouveaux résultats a
la fin des années 1960 — au début des années 1970. Ces résultats ont permis d’établir la
géometrie radiale d’accéleration des électrons dans le magnétosphére du pulsar : une large
partie de ’émission synchrotron était concentrée principalement dans les régions proches
du plan équatoriel de rotation du pulsar, en émergeant a partir d’environ 20” de ce dernier
(et donc en forme de tore, voir la figure 2.5) [2]. Les mémes observations ont montré que
le centre d’émission X de la nébuleuse est légérement déplacé® par rapport au pulsar dans
la direction de Nord-Ouest, approximativement paralléle & ’axe de rotation.

La structure complexe de la Nébuleuse du Crabe : le pulsar, la nébuleuse synchro-
tron et les filaments optiques (voir la figure 2.1) la distinguent de la plupart des restes
de supernovae. La supernova de ’an 1054 a été considérée pendant une longue période
comme un objet unique. L’explosion ayant eu lieu a 200 pc, c’est-a-dire assez loin du plan
Galactique, et la vitesse d’expansion des éjecta (~ 1500 km/s) étant trop petite pour les

plus brillantes dans le ciel (de temperature équivalente de 1037 K).
SLes valeurs de ce déplacement ont été mesurées récemment par le détecteur JEM-X des rayons X & masque codée 3
bord de ’observatoire spatial INTEGRAL [17]. L’écart angulaire entre le centre de la nébuleuse et le pulsar diminue avec

I’énergie : il vaut 14.4 + 1.4 secondes d’arc dans l’intervalle d’énergies entre 3 et 8 keV, et 10.5 &+ 1.0 secondes d’arc — entre
13 et 25 keV.
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F1G. 2.5: Cette image [21] de haute résolution (0.5”) de
la Nébuleuse du Crabe auzr rayons X a €té obtenue a
Uaide du détecteur ACIS-S (spectrométre avec la capa-
cité d’imagerie) a bord de l'observatoire spatial Chan-
dra. La meilleure résolution angulaire de cet instru-
ment, par rapport & ces prédécesseurs embarqués sur les
observatoires spatiales FEinstein et ROSAT, a permis
d’effectuer létude plus fine de la nébuleuse synchro-
tron. Un nouveau détail, qui n’a pas été résolu sur les
anciennes images, apparait ici : l'anneau situé a ['in-
térieur du tore, qui correspond probablement au choc

du vent du pulsar [102].

supernovae de type I, la nébuleuse du Crabe a été classifiée jusqu’a la fin des années 1960
parmi les supernovae de type I [104]. Un autre facteur favorisant cette classification était
la sous-estimation de la masse totale des éjecta dans les premiéres études. Les estimations
de masse plus récentes conduisent & I’hypothése de 1’étoile explosée massive (d’environ 7-9
masses solaires), et donc de type IT de supernova [28, 104]. Les particularités du processus
de 'explosion, dans le cas de la nébuleuse du Crabe et certains autres restes de supernovae
de morphologie semblable, aménent & une onde de choc d’explosion relativement faible. Si
un pulsar rapide reste a 'intérieur du reste de supernova, son énergie cinétique de rotation
va étre transformée en énergie électromagnétique et transferrée aux électrons relativistes,
ou le vent du pulsar. Ce dernier interagit avec les éjecta. En résultat, on observe le reste
de supernova ayant la partie centrale remplie et plus brillante que la périphérie, contrai-
rement aux supernovae qui forment une coquille. Un tel type de reste de supernova a recu
I’appelation “plérion”” [101].

Le spectre de I’émission vy de la Nébuleuse du Crabe est présenté sur la figure 1.2. Il
suit bien le schéma proposée par Gould [46]. L’émission est variable entre environ 1 MeV
(I’énergie ou le spectre durcit) et 150 MeV, et indique probablement la présence de la
population indépendante des particules non liée au tore [32]. L’observation des deux com-
posantes, synchrotron et inverse Compton, permet de contraindre les valeurs physiques
essentielles & I'intérieur de la nébuleuse : le champ magnétique et le taux d’injection des
électrons. La stabilité de I’émission de la nébuleuse du Crabe au TeV montre 'importance
d’observations de cette source dans ce domaine d’énergies.

Néanmoins, les spectres de la Nébuleuse obtenus par les détecteurs de I’astronomie 7y au
sol de la seconde génération (Whipple, HEGRA, CAT) ont subi des changements parfois
non-négligeables au cours du temps. Voici un exemple. En 1993, lors de la Conférence
Internationale des Rayons Cosmiques & Calgary, la groupe de Whipple présente le spectre
différentiel suivant [71] :

"D’un mot grec wAnpno, qui signifie rempli.
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dN _
15 = (148009, 0.41 gy51) By 290 0etat030wst) 0 10=1em =2 =1 TeV L,
Cing ans plus tard, une publication consacrée aux observations par le groupe de
Whipple de la nébuleuse du Crabe apparait dans The Astrophysical Journal [55], avec le

résultat suivant :

dN _
= (3.20 = 0.17 5401 & 0.60,y57) Byl 0 00stat0-0%wt) o 10Tl =2 g=1 Ty 1,
On voit que ce spectre est plus dur par rapport au premier, et présente un flux 2 fois

plus important. Le dernier changement, publié en 2001 [66], “radoucit” le spectre :

dN _
17 = (311030, = 0.624y51) Eipp 7450081010 03wet) 9 g=11em =2 g~ 1 Ty 1,
On voit bien que la mesure des flux au TeV est encore une source d’incertitudes. Ceci
nous a motivé d’étudier les biais éventuels dans les techniques Tcherenkov. Les résultats

de nos études seront présentés aux chapitres suivants.
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2.1 Modélisation de I’émission de la nébuleuse du Crabe

En s’inspirant des travaux de modélisation de I’émission de la nébuleuse du Crabe [55,
31, 3|, on a mis au point un petit modéle qui reproduit bien le spectre multi-longueurs
d’onde de la nébuleuse, et permet d’estimer la valeur moyenne du champ magnétique dans
sa région centrale, ol la production des gamma de trés haute énergie a lieu.

2.1.1 Données observationnelles
Paramétrisation de la composante principale synchrotron du spectre

On a d’abord rassemblé les données observationnelles sur la nébuleuse, de la radio aux
gamma de plusieurs TeV, et paramétrisé la partie synchrotron du spectre (voir la figure 2.6)
dont la composante principale peut étre approximée par 4 segments en loi de puissance
(voir le tableau 2.1).

Les mesures de la distribution angulaire de |'intensité du rayonnement synchrotron de
la nébuleuse (voir la figure 2.7) constituent la deuxiéme partie des contraintes observa-
tionnelles servant a quantifier le budget énergétique a l'intérieur de la nébuleuse. Ces
distributions permettent de remonter a la distribution spatiale du produit de la densité
d’énergie des électrons relativistes et de celle du champ.

| Segment | &(eV) | geV) | P(Wm™) | 6 | |

I 1.0-107% [3.92-1072 [ 7.35-10"12 | 0.725
I1 3.92.1072 7.25 3.34-107" | 0.29
111 7.25 1.5-10° | 7.7-107'2 | -0.148 | Ajustable
I\Y% 1.5-10° 1.0-10° | 1.0-107* | -0.755 | Ajustable

TAB. 2.1: La paramétrisation du spectre synchrotron de la nébuleuse du Crabe. Pour les énergies
de photons comprises entre €; et €;, la puissance re¢ue par unité de surface et par intervalle en
Ine, est approximée par une loi de puissance : vF(v) = Pj(e/&‘j)‘5 Wm™2. Ce spectre est présenté
en bleu et en trait plein sur la figure 2.6.

La partie Compton inverse du spectre

Les mesures du flux de la partie Compton inverse du spectre, présentées sur la figure 2.6,
sont ensuite utilisées pour déconvoluer les deux composantes de ce produit. Elles sont
représentées par les données des détecteurs au sol et par celles de EGRET (pour lesquelles
les erreurs sont assez grandes).

L’émission infrarouge thermique

Un excés dii a I’émission thermique de la poussiére a été observé dans I’'infrarouge loin-
tain par le détecteur IRAS [73]. Ces photons thermiques, émis par la poussiére concentrée
probablement, dans les filaments optiques (voir figure 2.1), constituent une cible impor-
tante pour les électrons relativistes dans la nébuleuse, et leur contribution dans le taux
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attendu des 7 de trés haute énergie est non-négligeable. Malheureusement, la distribu-
tion spatiale de I’émission infrarouge thermique est mal connue, ce qui se traduit par
une grande dispersion des estimations de la contribution au flux Compton inverse de ce
champ de photons, qui varie, selon les modéles différents [55, 3, 31], de 10 & 50 % envi-
ron par rapport & la contribution Self-Compton, c¢’est-a-dire & celle du champ de photons
synchrotron®.

La deuxiéme composante synchrotron

Outre la composante principale synchrotron du spectre, on note sur la figure 2.6 un
durcissement de 'indice spectral vers 1 MeV, suivi d’une décroissance rapide qui conduit
a 'extinction du spectre synchrotron vers 150 MeV environ. Cette partie du spectre de la
nébuleuse (le “MeV bump”), découverte par COMPTEL et EGRET, montre une variabi-
lité |77, 78, 32| et est interprétée par I’émission synchrotron d’une deuxiéme population
d’électrons. On attribue cette population aux structures variables et compactes, de taille
typique de l'ordre de 0.2”, observées par VLA, Hubble Space Telescope, ROSAT et Chan-
dra [50, 14, 51|, appelées volutes ('wisps’), nceuds (’knots’) etc. — accroissements locaux
de la densité d’électrons a la proximité de ’onde de choc du vent du pulsar.

2.1.2 Modélisation du spectre d’électrons relativistes

Afin d’obtenir la premiére estimation pour le spectre d’électrons, on suppose que les
électrons émetteurs sont répartis uniformément dans le volume de la nébuleuse, dans le
champ magnétique homogéne d’amplitude H, et qu’il n’existe pas de direction privilégiée
ni pour les impulsions de ces électrons, ni pour l'orientation du champ le long de la
ligne de visée. Ensuite, on introduit I'inhomogénéité de la densité d’électrons pour que la
distribution angulaire de I'intensité de 1’émission prédite corresponde a celle paramétrisée
a partir des données (voir la figure 2.7). L’ajustement final du spectre d’électrons porte
sur les données prises au TeV, et permet en plus d’estimer la valeur moyenne du champ
dans la région centrale de la nébuleuse.

Premiére approximation

A partir du spectre synchrotron paramétrisé (voir le tableau 2.1), on obtient la pre-
miére estimation pour le spectre d’électrons dans la nébuleuse en s’appuyant sur les ré-
sultats publiés dans [44] :

Pour une distribution d’électrons relativistes homogeéne et isotrope, dont le spectre suit
une loi de puissance

N(E) = KEdE (2.4)

811 est possible qu’une meilleure information sur les photons infrarouges thermiques dans la nébuleuse du Crabe soit
obtenue lors des années i venir, & 'aide du nouvel observatoire spatial Spitzer dont les performances sont largement
supérieurs par rapport a celles de IRAS [95].
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o N(E) est le nombre d’électrons par unité de volume dont les énergies sont comprises
dans lintervalle (E,E+dE), 'intensité de leur rayonnement synchrotron dans le champ
magnétique homogéne H, orienté de maniére aléatoire le long de la ligne de visée, est décrite
par [44] :

6.26 1018 (v=1)/2
R ] ergcm2sec” 'ster 'Hz ™', (2.5)
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I, = 1.35 x 107 () LK HOTD/? [

et la densité spectrale du flux observé (proportionnelle a ’angle solide 2 d’observation)
suit donc une loi de puissance
F,=QI, ~v™* a=(y-1)/2. (2.6)

Dans expression (2.5), L est la dimension de la région émettrice le long de la ligne
de visée?, et le coefficient a(7y) varie en fonction de I'indice spectral v des électrons :

a(y) =207V72 /3T [371;1] r [371219] r [715] /8/m(v+1)T (%7]
(2.7)

Ces formules nous permettent donc, a partir de 'intensité I, observée a des longueurs
d’onde différentes, de trouver la premiere estimation du spectre d’électrons (2.4) pour un
champ donné.

Distribution inhomogéne des électrons

A partir du spectre synchrotron observé (voir la figure 2.6) et des mesures de la
distribution angulaire de l’intensité du rayonnement a des longueurs d’ondes différentes
(voir la figure 2.7), on remonte a la distribution, a la fois spatiale et en énergie, des
électrons émetteurs. On utilise pour le segment ¢ du spectre des électrons I’approximation
suivante :

1
N(E,r) = KIE "dE Cypgr °r®exp [—E(T/pE)2] dr (2.8)

Dans la partie de cette expression qui décrit la distribution spatiale des électrons,
les valeurs de pg, dépendant de I’énergie E des électrons, sont choisies de fagon que la
largeur de la distribution angulaire de l’intensité attendue soit égale, pour un champ
magnétique H donné, a la largeur o; mesurée, paramétrisée a partir des observations
(voir la figure 2.7) :

tan~" (p/ D) = 0¢, s, (2.9)

9Dans I’approximation de cette région par un sphére de rayon R, on obtient évidemment I, = %R.
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(D = 2kpc est la valeur adoptée de la distance & la nébuleuse). La largeur o, dans
(2.9) est évaluée a la fréquence caractéristique v, de I’émission d’un électron ayant une
énergie F :

_ 3eHsin# 2_36HL[ E ]2

Ve =

(2.10)

’Y g
4mme 4mme mc?

ot H, est la composante de champ perpendiculaire & I'impulsion de 1’électron'®.

La constante de normalisation Cy dans (2.8) :

Cy=1 //T:N pE °r?exp [—%(r/pE)Q] dr (2.11)

dépend faiblement de I’énergie E et varie, compte tenu des valeurs de o¢ (voir la figure 2.7),
entre sa valeur minimale de 1/2/7m ~ 0.8, et celle maximale, proche de 1.8. Les limites
d’intégration correspondent : r; — au rayon de la frontiére interne du choc du vent du
pulsar (anneau observé par Chandra, voir la figure 2.5), ry — a la frontiére externe de la
nébuleuse radio :

re = Dtané&,, ry = Dtanéy, & = 10", &y = 200", (2.12)

ou l'on désigne par £y, & les tailles angulaires correspondantes.

Le spectre d’électrons ajusté final (voir la figure 2.13) inclut 3 segments en loi de
puissance, qui correspondent aux 3 premiers segments du spectre synchrotron observé
présentés dans le tableau 2.1. Les facteurs de Lorentz minimal 7,,;, et maximal 7,,,, ont
été calculés a partir des énergies minimale €,,;, = 1078eV et maximale €., = 10%V
des photons synchrotron a ’aide de la formule (2.10), étant donné le champ magnétique
moyen H. Un paramétre supplémentaire provient de la coupure exponentielle exp(—FE/E,)
appliquée au spectre (2.8). Les 5 paramétres du spectre ajusté sont présentés dans le
tableau 2.3.

2.1.3 Modélisation de I’émission synchrotron

Dans le cas général, la densité spectrale de flux en provenance de la source située a la
distance D de 'observateur est définie par :

Fl) = 4WID2 / 7 [Am, (7) exp(— / o (7)ds')] (2.13)

ou l'intégration du coefficient de I’émission j, sur la volume de la source inclut un
facteur d’absorption exponentiel faisant intervenir 'intégrale le long de la ligne de visée

10pour ’émission isotrope on obtient évidemment, en moyennant H, sur l’angle solide de 47, H; = (m/4)H,
H, % =(2/3)H? etc.
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du coefficient d’absorption «,,.

On présente dans cette section un bref récapitulatif des formules utilisées pour calculer
les coefficients j, et o, de ’émission synchrotron de la nébuleuse du Crabe. On verra que
notre objet peut étre considéré comme une source transparente, sauf pour une petite
partie extréme de son spectre radio (v < 107 Hz). Ceci permet d’obtenir une solution
simple dans (2.13) dans I’approximation de symétrie sphérique, et pour le coefficient
d’émission j,(r), d’'une dépendance gaussienne en r avec I’écart standard o, :

Ju(r) =k, eXp(_T2/20r2)a or = 0, (v), (2.14)

ou r est la coordonnée radiale, c’est-a-dire la distance au pulsar. On a désigné 1’écart-
standard tri-dimensionnel dans (2.14) par o,. Cette quantité est directement reliée, grace
a la transparence de la source et d’aprés la relation (2.12), & I'écart-standard o, bi-
dimensionnel des distributions angulaires

L,(€) = 1,(0) exp(~€2/20¢2), o¢ = o¢(v), (2.15)

de l'intensité observée de 1’émision synchrotron de la nébuleuse (voir la figure 2.7).

Quant au coefficient de normalisation &, = k(v) dans (2.14), il s’obtient & partir du
flux total en provenance de la nébuleuse et de ’équation (2.13) :

TN
/ 4, (r)4nridr = 4rD*F (v) . (2.16)

Le coefficient d’émission j,(r) dans (2.16), ainsi paramétrisé a partir des observations,
sera confronté a celui de la population d’électrons dans (2.8) afin d’ajuster les paramétres
de cette formule.

Rayonnement synchrotron

Un électron relativiste dans le champ magnétique H rayonne un large spectre avec la
densité spectrale de la puissance émise donnée par

14

_ \/§e3Hsin0F(

mc? Ve

P(v,7) ), (2.17)

ou la fréquence v, est donnée par (2.9), et la fonction synchrotron

Fa)=o [ Kalmdn (2.18)
ot K5/3(x) est la fonction modifiée de Bessel d’ordre 5/3, représentée sur la figure 2.9.
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Pour une population d’électrons N(v) = mc?*N(E), dont les facteurs de Lorentz sont
compris entre Ymin €t Ymaz, 1@ puissance totale émise par unité de volume s’obtient par
intégration

Prorate(v) = / " Pv, )N () (2.19)

Ymin

Le coefficient d’émission est tout simplement

. ) 1
v = ](V) = EPtotale(V) . (220)

Le rayonnement synchrotron est affecté par I'auto-absorption. Le coefficient d’absorp-
tion correspondant est donné par

0 = a(v) = —— / " P, L [N (27)] dy. (2.21)

8Tmmuy?

TYmin

L’intégrale dans ’exposant dans (2.13)

() = / o (F)ds' | (2.22)

est représentée en fonction de la fréquence v sur la figure 2.10. On voit bien que ’auto-
absorption synchrotron dans la nébuleuse est négligeable. Ainsi, la nébuleuse du Crabe
est une source transparente.

2.1.4 Modélisation de I’émission Compton inverse
Champs de photons cibles

Les 3 champs principaux de photons dans la nébuleuse contribuant au flux Compton
inverse observé sont les photons synchrotron, les photons infrarouge de 1’émission ther-
mique de la poussiére, et les photons du rayonnement cosmique primordial (CMBR) a
2.7 K.

La densité n(v) de photons du CMBR est une quantité universelle :

U, 2h1? 1
hv ¢? exp(hv/kT)—1"

Par contre, la densité de photons synchrotron et thermiques doit étre définie a partir
des coefficients de I’émission (émissivités) correspondant(e)s. La modélisation de I’émis-
sivité synchrotron est décrite en détail dans la section 2.1.3. L’émissivité des photons
infrarouges a été modélisée de la méme fagon, avec une largeur 0% (définie dans 2.14)
indépendante de la fréquence :

4
nv)=n,=—, u, = —WB,,, B, = (2.23)
c

ol® = Dtan(1.35") . (2.24)
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Calcul de la densité de photons a partir du coefficient de I’émission

Afin de calculer la densité de photons cibles, on a besoin d’utiliser I’équation de trans-
fert radiatif. Pour les photons émis d’une facon isotrope a l'intérieur d’une source trans-
parente avec une symétrie sphérique, la densité de photons est donnée par [47, 31] :

/!

2 N i (v, 7, 7")r"? sin 0 2 [N . r
n(v,r) = —W/ dr'/ df 2]( 5 ) , = dr'j(v,r,7")—In
c Jr, 0 r2 + 1’ — 2rr'cosf c Jo, r

r+r
r—r!
(2.25)

I

ou l'on désigne par j(v,r, ') le taux de production de photons par unité de volume
par stéradian, c’est-a-dire le coefficient d’émission ou émissiviteé.

La figure 2.8 montre la densité de photons calculée selon (2.25) en fonction de la
distance radiale r. On voit que la décroissance de la densité n(v,r) avec r est beaucoup
plus lente que celle de I’émissivité j(v,r). Par conséquent, le temps de résidence d’un
photon, défini par (|31])

n(v,r) _ Ayo.(v)
Arj(v,r) c

T(v,1) = (2.26)

augmente rapidement lorsque r est supérieur a o, (voir la figure 2.8). Le paramétre
A, ne dépend que de r, et il est commode de 1'utiliser pour calculer la densité de photons
a partir de I’émissivité.

Rayonnement Compton inverse

Aprés avoir calculé la densité de photons cibles, le taux de production différentiel de
photons propulsés de I’énergie €5 a 1’énergie € par la diffusion Compton inverse s’obtient
par |58, 16, 61] :

q(e) = /deon(eo)/N(fy)C(eo,% €)dy , (2.27)

ou

2me? (4egyk)?

= 1+2k)(1 —
C(ep,,€) 2kInk + (14 2k)( K)+2(1+460’)/I£)

o - k)], (2.28)

avec

€
ey —€)

Pour des valeurs données de ’énergie initiale d’un photon et du facteur de Lorentz
d’un électron, I'intégration dans (2.27) est faite, selon la cinématique de la diffusion, dans
I'intervalle suivant en énergie :

K (2.29)
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degy

< —_—.
€0 _714-460’)/

(2.30)

Le coefficient d’émission Compton inverse est calculé & partir du taux de production
de photons (2.27) selon

50 = ") . (2.31)

L’auto-absorption par la diffusion Compton inverse est négligeable.

2.1.5 Résultats

On a appliqué la méthode décrite dans les sections précédentes pour obtenir la valeur
moyenne du champ magnétique dans la nébuleuse. Vu la dispersion des résultats au TeV
et I'importance des erreurs affectant les expériences mesurant le flux Compton inverse de
la nébuleuse (voir la figure 2.6), on a ajusté la valeur du champ (et le spectre d’électrons
relativistes) a partir des données des 3 imageurs au sol — CAT, Whipple et HEGRA —
séparément, et aussi & partir d’'une paramétrisation de De Jager et al. [32] qui représente
en quelque sorte la moyenne des données prises sur le Crabe a trés haute énergie, et dont
I’expression est :

EdN/dE = 2.06 - 10 1 B 118 . 100 180 Erev)’l pey/ e 25 1 Tey ! (2.32)

(cette paramétrisation est représentée sur la figure 2.6).
Les résultats de notre modélisation sont présentés sur les figures 2.11, 2.12, 2.13 et
aussi dans les tableaux 2.2, 2.3 et 2.4.

Ces résultats sont en accord avec ceux obtenus par les expériences HEGRA [3] et
Whipple [55]. Les futures mesures dans le domaine des 7 de haute énergies, plus régu-
liéres et plus précises (par exemple au moyen du détecteur GLAST), devraient aider a
mieux séparer les deux composantes synchrotron de la nébuleuse. De méme, la meilleure
maitrise des effets systématiques par les télescopes Tcherenkov au sol de future génération
(HESS, MAGIC, VERITAS) permettrait de mieux contraindre les valeurs des parameétres
physiques et leur variation spatiale a I'intérieur de la nébuleuse.

| Données | Champ moyen (nT) |
CAT 16.5 £ 1.8
HEGRA 128 £ 14
Whipple 114+ 1.6
Del et al. (2.32) 144

TAB. 2.2: Valeurs reconstruites du champ moyen, pour les 3 expériences au sol, et la paramétri-
sation de De Jager et al. (2.32).
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Paramétre | Valeur
K] 4.05-10%°

K} 1.03-10%
K} 1.14-10%
Y3 3.24

E, (erg) 577.86

TAB. 2.3: Paramétres du spectre d’électrons reconstruit.

| Fréquence (Hz) | Indice spectral (vF(v)) | Fréquence (Hz) | Indice spectral (vF(v)) |

9.67-10% 0.47 3.73-10%° -0.19
1.43-10% 0.45 5.54-10% -0.29
2.13-10% 0.43 8.25-10% -0.38
3.18-10% 0.40 1.22-10% -0.44
4.73.10% 0.35 1.82-10% -0.50
7.04-10% 0.30 2.71-10% -0.55
1.04-10%* 0.26 4.03-10% -0.60
1.55-10% 0.22 6.00-10% -0.65
2.31-10%* 0.19 8.93-10% -0.70
3.44-10%* 0.17 1.32-10%7 -0.75
5.12-10% 0.14 1.97-10%7 -0.80
7.62-10% 0.11 2.93-10%7 -0.85
1.13-10% 0.06 4.37-10%" -0.91
1.68-10% -0.006 6.50-10%7 -0.99
2.50-10%° -0.09 9.67-10%" -1.07

TAB. 2.4: Indice spectral obtenu avec le modéle décrit dans le texte, en fonction de la fréquence.
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FiG. 2.6: Le spectre multi-)\ de la nébuleuse du Crabe. Les données présentées proviennent des réfé-
rences suivantes : [6] (tadio), [8] (millimétrique), [73] (infrarouge lointain, IRAS), [105, 79] (in-
frarouge proche et optique), [105] (ultraviolet proche), [103] (rayons X mous, XMM-Newton), [59]
(rayons X durs et v mous, HEAO A-4). Dans le domaine des gamma de haute et de trés haute
énergie, sont présentées les données de COMPTEL [78] et d’EGRET [32], suivies des résultats
des expériences au sol : Whipple [55], HEGRA [4}], CAT (ce travail, voir la page 132) et CE-
LESTE [34]. Pour les résultats des 8 imageurs au sol, seuls les erreurs statistiques sont indiquées,
contrairement o la figure 2.11, o la racine de la somme quadratique des erreurs statistiques et
systématiques est présentée. La partie synchrotron du spectre est paramétrisable par les segments
en loi de puissance. Le spectre bleu en trait plein correspond a la paramétrisation adoptée dans ce
travail (voir le tableau 2.1), et le spectre noir en tiretée — a celle adoptée dans la référence [55]
(les deuz paramétrisations différentes du flur dans Uultraviolet et les rayons X mous reflétent
les incertitudes sur les mesures dans ce domaine d’énergies caractérisé par une forte absorption
interstellaire). La courbe ajustant les données de la partie Compton inverse du spectre est décrite
par la paramétrisation (2.32) de De Jager et al. [32].
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F1a. 2.7: Diagramme de gauche : Distribution relative de l’intensité observée de I’émission de la
nébuleuse du Crabe en fonction de la distance angulaire au pulsar, d’aprés les mesures dans la
radio, en optique et dans les rayons X. Cette figure est tirée de la référence [31]. Diagramme de
droite : Paramétrisation adoptée simple de la largeur o¢ des images de la nébuleuse (provenant

de Uajustement des distributions I,,(€)/1,(0), & est la distance angulaire au pulsar, par une gaus-
sienne) & des longueurs d’onde différentes [55]. La courbe refléte la présence dans la nébuleuse
des électrons de basse energie, dont le temps de vie (2.2) est supérieur & l'dge de la nébuleuse.
Ces électrons arrivent par conséquent & remplir plus uniformément le volume de la nébuleuse.
Les électrons plus énergetiques, responsables du spectre synchrotron & partir des fréquences de
linfrarouge proche, ont tendance & se concentrer de plus en plus prés du choc du vent du pulsar,
a mesure que l’énergie de ces électrons augmente.

L% o e e e e e e T T T T T T T L L B L S B L B
L , N J
18— %0, _|
L 0, % J
o k3
~ o & & B
o kg
- o & |
a <><>
08— DI:I 0(} o -
o ©
L o Py & -
=] kg
L o o J
- A
06— o & —
[u} <o A
L o o, J
= o ° a 4
o @
L Py A J
DD .
04— k4 & —
o <
- o Cy & -
o <& &
L =} @y A J
o s
- [m} Dl .
5 2o
0.2 0 Al k2 |
O .
i ARG A 7
A = ¥y
- P u! (29N
ARALE LTV
| AArAAAMAARAAANAASALL O, Raaes
2
LA+ 3 T T T T T T T T N YT T T YT T T s 2I'n w aTaTa e E
il 1 z 3 4

distanse radiale {r / aigma)

F1G. 2.8: Modélisation : du coefficient j(v,r) d’émission synchrotron rapporté o sa valeur mawi-
male (carrés) ; de la densité n(v,r) de photons (losanges) rapportée & sa valeur mazimale; et
du temps de résidence des photons, multiplié par un facteur 0.1c/o, (triangles), en fonction de
la distance radiale au pulsar, exprimée en unités de o,.. Les 3 quantités sont représentées pour
l’énergie de photons proche de 1.7 keV.
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F1G. 2.9: Spectre synchrotron émis par un électron relativiste, en fonction de x = v/v,, ou la
fréquence v, est donnée par l'expression (2.10). Le mazimum correspond & x = 0.29.
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F1a. 2.10: Auto-absorption synchrotron intégrée (2.22), calculée pour le spectre ajusté d’électrons
dans la nébuleuse. La courbe tiretée représente le modéle inhomogéne avec émissivité du type
(2.14), et la courbe en trait plein le modéle homogéne [47, 61].
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F1G. 2.11: Résultats de l'ajustement final sur l’ensemble de données du spectre de la nébuleuse du
Crabe a haute énergie. Les spectres synchrotron et Compton inverse ajustés sont en gras et pour
ce dernier, les 8 contributions au flux sont également présentes (voir la figure 2.12).
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Fia. 2.12: “Zoom” de la figure 2.11. Les 3 contributions au flur Compton inverse (en ordre
décroissant de leur contribution aux alentours du mazimum de puissance) sont celles des photons

synchrotron, des photons thermiques dans linfrarouge, des photons du rayonnement cosmologique
a2.7K.
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FiG. 2.13: Le spectre reconstruit d’électrons (en nombre d’électrons par em? par stéradian) dans
la nébuleuse, dans la représentation (v, N()). Les paramétres ajustés de ce spectre sont présen-
tés dans le tableau 2.3 (ou les paramétres ayant la dimension de la densité des particules sont
multipliés par 4wV, V étant le volume de la nébuleuse du Crabe, pour lequel on a adopté une
valeur 9.1 - 10%¢cm3).

32



Chapitre 3

CAT : le télescope et la méthode
standard d’analyse

3.1 Présentation du détecteur

FIG. 3.1: Le site de Thémis. Les 200 héliostats (la surface du miroir de chacun est de 54 m?)
sont répartis sur un terrain de 8 hectares, face a la tour (de 100 m de hauteur) de l’ancienne
centrale solaire. Le télescope CAT est situé dans le hangar blanc au miliew du champ d’héliostats.

Le télescope CAT [10, 70] est situé au sud de la France, dans les Pyrénées Orientales
(3 1650 m d’altitude), sur le site de 1’ex-centrale solaire Thémis, par 42°30’ de latitude
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Nord et 2° de longitude Est, prés du village de Targasonne & proximité de Font-Romeu.
Le site a abrité les deux premiéres expériences de I’astronomie gamma au sol en France —
ASGAT [45] et Thémistocle [7] — dans la seconde moitié des années 80. La mise en ceuvre
de I'imageur CAT (qui a commencé a prendre des données en Septembre 1996) et du projet
CELESTE [80, 33] (qui a vu sa premiére lumiére en 1998) et les résultats obtenus avec
ces deux dispositifs de seconde génération de détecteurs Tcherenkov au sol ont beaucoup
contribué au développement du domaine. Pour des raisons scientifiques (la création de
nouveaux projets au niveau international, de meilleure performance) et administratives
(un bail entre I’Electricité de France et le CNRS touche a son terme), le site de Thémis
va étre fermé durant 1’été 2004.

Fia. 3.2: L’imageur CAT photograhié juste avant le coucher de Soleil, qui envoie encore ses
rayons sur la tour (visible dans la partie gauche de la photo). Le hangar est ouvert, le télescope
est en élévation au dessus de sa position de repos. On voit bien le réflecteur composé de 90 miroirs
individuels, et la caméra dans son plan focal.

3.2 La chaine de détection

3.2.1 Réflecteur optique et structure mécanique

Le télescope CAT utilise la monture de type alt-azimuthal d’un ancien héliostat de
la centrale solaire dont la position a été choisie pour avoir le recouvrement optimal avec
les détecteurs ASGAT et Thémistocle. Une piéce de liaison [10, 70] montée sur la téte de
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I’héliostat joue le role de support du miroir, des baies d’électronique d’acquisition (qui
jouent ainsi le role de contrepoids) et du portique de la caméra. La fixation de la structure
de soutien du miroir a été implantée indépendamment de celle du portique de la caméra,
afin d’éviter les déformations mécaniques induites par le poids de la caméra sur 'optique.

Le miroir du télescope est composé de 90 miroirs individuels sphériques, de 50 c¢m
de diamétre et de 12 m de rayon de courbure. La réflectivité des miroirs individuels
est de 90%, ce qui conduit & une surface effective de ’ensemble des miroirs de 16 m?.
Les miroirs sont alignés selon le montage de Davies et Cotton [29], qui minimise les
aberrations de coma par rapport a celles d'un miroir parabolique, mais présente un trés
léger défaut d’isochronisme, dans notre cas de 'ordre de 2 ns, ce qui est inférieur a la
durée du signal Tcherenkov typique des gerbes atmosphériques. Ce montage facilite aussi
la procédure d’alignement des miroirs (une auto-collimation simple par la méthode de
Foucault est utilisée) et permet d’atteindre une précision de réglage d’un miroir individuel
inférieure & 0.1 mrad. Cette procédure a été appliquée plusieurs fois pendant 6 ans de
fonctionnement du télescope, surtout dans les années 2000-2002, ot environ la moitié des
miroirs élémentaires, qui se sont empoussiérés au cours du temps, ont été remplacés par
des miroirs nettoyés ou ré-aluminisés.

3.2.2 La caméra

La caméra du télescope (voir la figure 3.3) est composée de 546 petits photomultiplica-
teurs entourés par une double couronne de photomultiplicateurs de garde. L’angle vu par
un petit pixel est de 0.12° de diamétre. Cette granularité fine de la caméra représente 1'une
des innovations apportées par la collaboration CAT & I’astronomie gamma au sol. D’une
part, ceci permet d’analyser avec plus de précision les images des gerbes atmosphériques
ou celles créées par des muons du rayonnement cosmique se propageant a la proximité
du détecteur. D’autre part, en combinaison avec ’autre nouveauté introduite par CAT,
son électronique rapide décrite plus bas dans cette méme section, il est devenu possible
de diminuer le bruit de fond du ciel intégré dans un pixel et par conséquent d’obtenir,
pour une taille modérée du miroir, un seuil de détection en énergie du télescope assez bas
(~ 250 GeV au zénith).

Chaque phototube est équipé d’un cone de Winston [88] dont le role est double.
D’abord, il sert & minimiser I’espace mort entre les photocathodes des pixels voisins et
deuxiémement, & éliminer la lumiére parasite arrivant sur la caméra a des grands angles
d’incidence (albédo du sol par exemple), donc non issue du miroir. Des mesures effectuées
sans et avec cones ont permis de conclure qu’en leur présence la collection de lumiére
par un pixel est environ 2 fois plus grande pour les angles d’incidence utiles (< 30°). La
réflectivité des cones a été mesurée en utilisant un diffuseur reproduisant la surface du
miroir de CAT et observé sous le méme angle solide, pour des longeurs d’onde différentes.
La valeur moyenne de 'efficacité de collection ainsi obtenue est d’environ 69 %.
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F1a. 3.3: La caméra de CAT. (A gauche) L’ensemble des 546 petits pizels est entouré par deux
anneaur de 54 grands phototubes. Chaque photomultiplicateur est équipé d’un cone de Winston
— concentrateur de lumiére. (A droite) Le champ de vue des différentes zones de la caméra. Les
288 pizels centraux participent au déclenchement.

3.2.3 L’électronique d’acquisition

Afin de profiter de la rapidité du signal Tcherenkov, I’électronique de I'imageur a été
placée directement sur la partie mobile du télescope. Ceci a permis d’éviter I'utilisation de
longs cables et par conséquent, de diminuer la dispersion temporelle des signaux. L’électro-
nique d’acquisition comprend deux parties (voir la figure 3.4). La logique de déclenchement
est située dans la caméra, a I’arriére des photomultiplicateurs. L’électronique de lecture
analogique, 'ordinateur d’acquisition et l'alimentation de haute et de basse tension sont
situés dans les chéssis placés dans le contrepoids du télescope. Avant d’étre traité dans
chacune de ces parties de 1’électronique, les signaux de sortie des photomultiplicateurs
sont d’abord amplifiés et élargis jusqu’a 2.3 ns, afin de tenir compte de la fluctuation des
temps d’arrivée des photons de la gerbe (=~ 2 ns) et de I’anisochronisme du miroir.

La logique de déclenchement

Afin que les images des gerbes enregistrées soient bien contenues dans la caméra, la logique
de déclenchement n’utilise que les 288 petits pixels de la zone centrale (voir la figure 3.3).
Ces pixels sont regroupés en 9 sextants de 48 phototubes (figure 3.5), chaque couple de
sextants voisins ayant 16 phototubes en commun pour éviter les effets de bord. La logique
de déclenchement exige un nombre minimal N, de pixels d’'un méme sextant dépassant

un seuil analogique en amplitude S,, en entrée des comparateurs'.

Le nombre minimal de pixels NV, a été fixé a 4 des le début du fonctionnement de

LCette sectorisation, ainsi que l’utilisation de comparateurs au lieu de discriminateurs, a pour but de réduire le taux de
coincidences aléatoires dues au bruit de fond du ciel. Elle tire en méme temps parti du fait que pour une source ponctuelle,
les images des gerbes de v éventuelles pointent vers sa position angulaire.
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Fia. 3.4: Schéma de répartition de l’électronique du détecteur. La partie compacte, située dans
la caméra, inclut la logique de déclenchement. La deuxiéme partie, placée dans le contrepoids
du télescope, contient les alimentations de haute et de basse tension, ainsi que l’électronique de
traitement analogique des signauz.
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CAT. Par contre, le seuil analogique S,, a subi quelques changements au cours des 6 ans
de prises de données (Cf page 41). Les valeurs du seuil analogique utilisées sont comprises
entre 2 X Sip.. €t 3X Sip.., 0l Sipe. est 'amplitude du signal moyen produit par un photo-
électron unique?. Pour I’ensemble des conditions de déclenchement mentionnées, le taux
d’événements enregistrés (d aux rayons cosmiques) est d’environ 15 Hz pour le télescope
orienté vers le zénith.

La chaine analogique

Les signaux des photomultiplicateurs sont transmis a I’électronique de lecture de la charge
située dans le contrepoids du télescope, ot ils sont retardés afin de prendre en compte le
temps de formation du signal logique de déclenchement (< 18 ns). Lorsque le déclenche-
ment est validé, le signal logique active 'intégration des courants dans les convertisseurs
analogiques-numériques (ADC). Le temps d’intégration a été choisi aussi court que pos-

2Ces modifications du seuil ont été faites dans le but d’étudier la possibilité d’abaisser le seuil de détection en énergie du
télescope. Ceci nous oblige de combiner dans une méme analyse les données prises avec des valeurs différentes de Sy, (Cf
page 43).
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Secteur = 48 PM

Fia. 3.5: Sectorisation de la caméra. Les petits pizels par-
ticipant au déclenchement sont regroupés en 9 sextants se
recouvrant par tiers. Pour que le déclenchement ait lieu, un
nombre minimal de voies N, doit dépasser un seuil analo-
gique en amplitude Sy, dans au moins un des 9 sextants.

Secteur élémentaire
=16 PM

sible afin de minimiser la contribution du bruit de fond de ciel. Ainsi, des portes analo-
giques rapides (temps de commutation de 2 ns), de largeur réglable, sont utilisées®. La
fenétre temporelle de lecture a été fixée a 12 ns. Le temps de conversion dans un ADC
est de 350 pus mais il faut environ 6.5 ms pour lire la totalité des 600 phototubes, ce qui
implique un temps mort de 'ordre de 10%.

Un déclenchement spécial (dit “logiciel”) de la caméra est aussi effectué par l'ordi-
nateur d’acquisition, avec une fréquence égale au dixiéme de celle des événements réels,
dans le but d’avoir un suivi régulier du fond de ciel. Cette fois la largeur de la porte est
plus grande (40 ns), pour intégrer plus de photons de fond du ciel. L’intensité moyenne
obtenue a partir de ces événements a porte large est ensuite utilisée afin de trouver le
zéro des charges (le piédestal), qui est légérement affecté dans les événements réels par la
contribution du fond du ciel [37].

Le taux de dépassement du seuil analogique S,, est enregistré en utilisant les échelles
de comptage. Les signaux de sortie des comparateurs de chaque phototube sont intégrés
pendant 1 s toutes les 8 secondes. Le suivi de taux de comptage de chaque voie permet de
localiser les pixels affectés par les étoiles trop brillantes, de magnitude < 3, par leur taux
de comptage trop élevé (> 40 MHz) ; la haute tension de tels pixels est automatiquement
coupée afin d’éviter leur détérioration. Grace au temps important d’intégration, le taux
de comptage est trés sensible & des variations d’éclairage méme faibles de champ de vue
d’un pixel. Cette propriété est trés utile pour contréler la qualité des données et répérer
le passage des petits nuages lors d’'une acquisition.

3.2.4 Le déroulement des observations

Les observations sont menées depuis la salle de controle située sous la plateforme* dans
la partie Est du batiment. Les données numérisées y sont transmises par fibre optique
et enregistrées sur le disque de la machine centrale (HP 9000). Depuis cette derniére,

3En remplacement des portes internes des ADC dont la largeur est trop grande (65 ns).

4Lorsque 'imageur est dans sa position de repos, cette plateforme, que I’on voit sur la figure 3.2, permet Paccés a la
caméra ainsi qu’aux centres de courbure des miroirs pour effectuer les réglages optiques.
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I’opérateur passe les commandes d’observation et controle le déroulement de la prise de
données par I'intermédiaire du systéme d’acquisition de données décrit en détail dans |10,
85].

Stratégies d’observation

Avant la fin de Janvier 2000, les observations ont été effectuées en mode dit “ON-OFF”,
ou le télescope suit alternativement la source (position “ON”), puis la région suffisamment
décalée en ascension droite (de 20 & 30 minutes, position OFF), de maniére que les deux
prises de données, ON et OFF, soient faites au méme angle zénithal et au méme azimuth,
et donc pour un fond hadronique enregistré semblable. Le signal éventuel est extrait en-
suite en comparant les positions ON et OFF.

Ainsi, une prise de données dure typiquement de 20 & 30 minutes. Néanmoins, les change-
ments importants de transparence atmosphérique sont toujours possibles a 1’échelle d’une
demi-heure. Afin d’égaliser les positions ON et OFF par rapport a ’état de ’atmosphére,
et aussi d’augmenter le temps “utile” d’observation sur la source, un nouveau mode d’ob-
servation dit “ping-pong” a été introduit a partir de Février 2000. Cette fois I'imageur
pointe tour a tour, d’une prise de données a I’autre, sur I'une des 4 positions décalées de 5
mrad, soit en ascension droite, soit en déclinaison, par rapport a celle de la source®. Etant
donné les coordonnées de la source (zg,¥o), le point symétrique par rapport au centre
de la caméra (—zo, —yo) est utilisé en tant que la position OFF. Le choix de la valeur
du décalage (optimisé par simulations [92]) est un compromis entre 'intention de ne pas
abaisser trop 'efficacité de détection qui est maximale lorsque la source est au centre et
d’autre part, de garder a4 un niveau faible (~ 1-2 %) le nombre de 7 qui pourraient dans
certains cas (voir la figure 3.6) étre aussi bons candidats pour la position OFF que pour
le ON (v “ambigus”).

F1G. 3.6: Le mode “ping-pong” d’observation. (A
gauche) La propriété des images des gerbes dues

o

WCE, auz vy de pointer, a quelques degrés prés, vers la
- [

L7 SN L J y y

. . osition de la source, permet d’extraire le signal
OFF @' o I,:ION p , D g

du fond hadronique en utilisant la méme prise de
données. (A droite) Dans l'analyse, on est obligé
de prendre en compte la contamination possible
du fond par de vrais vy.

I

Analyse en ligne

Un prétraitement des données, c’est & dire une forme simplifiée de ’analyse compléte des
images, est effectué a la fin de chaque acquisition, pour avoir rapidement (en 15-20 min)
la premiére estimation de 1'état d’activité d’une source observée®. Un bilan de 'état de
Patmosphére (basé essentiellement sur le taux de déclenchement et le taux de comptage
simple) est également fait, ce qui permet a I'opérateur de prendre des décisions pouvant
affecter le programme d’observation.

5Lorsque c’est le signe du décalage qui change, une source passe d’un cété du centre de la caméra 4 ’autre comme une
balle de ping-pong au dessus d’un filet, d’ou le nom de ce mode d’observation.

61’analyse compléte (qui va étre décrite plus loin dans ce méme chapitre) demande plusieurs heures au Centre de Calcul
a Lyon.
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3.3 Controle de la qualité des prises de données

L’ensemble de données de CAT que I’on voudrait combiner dans une méme analyse a
été obtenu pendant une période de 6 ans de fonctionnement du télescope, dans des condi-
tions d’observation souvent assez différentes. D’une part, la réponse de I'imageur varie en
fonction de I’état du ciel. D’autre part, le vieillissement du matériel et les interventions des
expérimentateurs (sur le taux de déclenchement de la caméra, par nettoyage des miroirs
etc.) au cours des années sont les contributions majeures a I’évolution de efficacité glo-
bale de détection. L’examen a posteriori des données prises, accompagné par l'utilisation
des simulations permet d’évaluer I'importance relative de ces différents facteurs.

On commencera par décrire briévement la procédure de controle de I'état de ’atmo-
sphére et les critéres de sélection d’acquisitions developpés au sein de la collaboration
CAT [83]. Ensuite, on décrira I'influence sur I'efficacité de détection des modifications des
conditions d’acquisition, notamment le seuil analogique de déclenchement de la caméra
et le décalage de la source par rapport a I'axe optique de 'imageur, effectuées au cours
de 6 ans d’observations. Dans le dernier paragraphe de la section, on présentera le bilan
de I’évolution de la réponse du détecteur, obtenu avec les anneaux des muons.

3.3.1 Controle de la qualité des lots de données

L’état de I’électronique de 'imageur pour chaque prise de données, la mesure du bruit
de fond de ciel, le taux de déclenchement global (dii essentiellement aux hadrons et aux
muons des gerbes hadroniques) et le taux de comptage simple au niveau de sortie de com-
parateur de chaque voie sont les composantes du diagnostic qui permet de controler le
déroulement des acquisitions et de rejeter les données prises dans les conditions particu-
lierement anormales. Deux sélections sont adoptées : I'une plus lache &1, en vue du calcul
de l’intensité de I’émission d’une source, et ’autre plus stricte S,, destinée & I'analyse
spectrale. On présente ici un résumé des paramétres observationnels et des critéres de
sélection utilisés.

Bruit de fond du ciel moyen B

Le fond du ciel moyen pour le champ stellaire de la nébuleuse du Crabe est de 0.0186 +
0.0024 p.e./ns, valeur obtenue sur 97.2% d’acquisitions qui satisfont a la coupure adoptée
0.008 < B(p.e./ns) < 0.028.

Taux de comptage simple

Ce taux est un moyen trés efficace de détecter les variations, méme faibles, de 1’éclairage
du champ de vue d’un pixel”. Ainsi, le passage éventuel des petits nuages se manifeste
clairement sur la variation en fonction du temps de la fréquence médiane f,,.4, obtenue a
chaque instant sur I’ensemble des valeurs de taux de comptage simple des petits pixels.
A partir de cette distribution, on déduit une variation relative Al . et une dispersion

7Par exemple, on a pu facilement répérer, en utilisant les échelles de comptage, toutes les étoiles jusqu’a magnitude 8 au
voisinage de la nébuleuse du Crabe.
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2

relative A7,

de la fréquence médiane pendant 1’acquisition. On exige ensuite :
|AL ] <50% et A2, <10% (S1) ou |AL..l <40% et A2, <6% (S2) .

Le premier critére permet de conserver ~ 97% et le second ~ 93% des acquisitions de
I’ensemble de données prises sur la nébuleuse du Crabe.

Seuil individuel effectif (),

Le seuil effectif (), représente un estimateur du seuil réel pour chaque prise de données.
Il est obtenu a partir de la distribution de la charge ), du quatriéme pixel le plus brillant
parmi les 288 petits pixels participant au déclenchement, pour les événements de charge
totale faible (Qy; < 50 p.e.). Puisque la logique du déclenchement exige 4 voies d’un méme
sextant de la caméra dépassant le seuil analogique S, en sortie de comparateur, c’est en
effet le quatriéme pixel qui a probablement validé le déclenchement.

Empiriquement, on constate 83| que pour une méme nuit d’observation (et donc pour
le méme gain de photomultiplicateurs) la valeur moyenne de @4 pour Qi < 50p.e. est
reliée a S, selon

Sm = (2??5425)2 (31)

pour des valeurs de seuil analogique S,,, = 2.5 ou 3.0 p.e. Il est alors pratique de définir
le seuil effectif @), & partir de la valeur moyenne de (), par le second membre de cette
formule. A mesure que les phototubes vieillissent et que leur gain diminue, le seuil réel
augmente dans le temps, ce qui oblige de relever réguliérement les hautes tensions des
phototubes.

La figure 3.7 présente I’évolution du seuil effectif (), dans les données prises par
CAT sur la nébuleuse du Crabe. On voit que I’ensemble de données est un mélange
d’acquisitions avec une réponse différente du détecteur; la plupart correspondent a des
valeurs utilisées du seuil analogique S, de 3.0, 2.5 et 2.0 p.e. Une dizaine d’acquisitions
pour lesquelles S,, > 3.0 p.e. ou S, < 2.0 p.e. sont rejetées afin de ne pas compliquer
I’analyse.

Taux de déclenchement

Par rapport au taux de comptage simple dont I’étude permet de révéler la présence des
nuages plus ou moins marqués, les coupures sur le taux de déclenchement de la caméra
permettent d’éliminer les acquisitions prises avec une transparence atmosphérique globale
moyenne, par exemple par temps humide ou avec un ciel voilé de fagon uniforme. Plutot
que d’utiliser le taux de déclenchement brut Dj, qui varie avec le seuil effectif ), et
I’angle zénithal 6,, on le “corrige” afin de se ramener a des conditions d’acquisition cor-
respondant & des observations au zénith, pour un seuil (),, de 3.0 p.e. et un fond de ciel
B de 0.012 p.e./ns. Le taux D, ainsi corrigé montre une dispersion deux fois plus petite
qu’avant correction® et convient mieux pour une sélection. La deuxiéme quantité qu’on

8Cet effet se voit bien en comparant les deux diagrammes de la figure 3.13.
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F1G. 3.7: L’évolution du seuil effectif Q. sur 6 ans de fonctionnement de CAT dans les données
prises sur la nébuleuse du Crabe. Chaque point correspond a une acquisition (“run”). Les points
sont regroupés en temps selon les périodes de la nouvelle Lune et ne couvrent que la moitié de
chaque année entre les mois de Septembre et Mars, lorsque la nébuleuse peut étre observée. Les
modifications différentes des conditions erpérimentales peuvent étre répérées sur la figure, dont
les plus importantes en valeur absolue, comme celles de automne 1997, correspondent & des
changements du seuil analogique Sy, individuel de tension en sortie de comparateur. On note aussi
une tendance globale du seuil effectif Q. & augmenter a [’échelle de plusieurs mois, & mesure que
les phototubes vieillissent et que leur gain diminue. Cette augmentation est mieuz visible sur les
saisons avant I’été de 'année 2000, le moment ou [’ensemble des phototubes des petits pizels ont
été remplacés. Leffet des variations des conditions météorologiques d’une période d’observation
a autre, ainsi que les interventions sur le détecteur (par exemple, l’augmentation des hautes
tensions entre Février et Mars 1997 ou bien le changement de la partie des miroirs individuels
par les miroirs réaluminisés en fin de Février 2001) sont aussi visibles sur le diagramme.

utilise représente I’écart relatif A, entre la dérivée temporelle observée du taux brut de
déclenchement et celle prédite & partir de la dépendance connue Dy, o cos(f,)'!. Ensuite,
si 'on veut procéder a ’analyse spectrale, on ne sélectionne que les acquisitions pour
lesquelles Dy, > 10 Hz pour les données prises avant le début de Juin 2001, le moment ou
I'imageur a subi une légére perte de sensibilité dont on va parler a la fin de la section, et
Dy, > 9 Hz pour les données prises aprés cette date. Pour tout type d’analyse, on exige
également |Ay| < 15 %. Les deux coupures de la sélection stricte Sy concernant le taux de
déclenchement n’éliminent que ~ 4.8 % des acquisitions prises sur la nébuleuse du Crabe.
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Décalage de la source par rapport au centre de la caméra

La base de données de CAT sur la nébuleuse du Crabe comporte des acquisitions prises
avec les différents modes d’observation (décrits dans la section précédente), différant par
la distance entre la source et le centre de la caméra (voir figure 3.8). On voit que pour la
plupart des données, ce décalage est soit proche de 5 mrad soit proche de zéro. L’éloigne-
ment de la source du centre provoque une perte d’événements’ examinée en détail dans
le paragraphe 3.3.2. Dans notre analyse, on va rejeter les acquisitions faites au début de
Pannée 2000 (voir figure 3.8), pour lesquelles le décalage moyen de la source est soit d < 4
mrad, soit d > 6 mrad.

L’ensemble des coupures mentionnées ci-dessus permet de retenir ~ 85% des prises de
données sur le Crabe pour la sélection stricte Sy et &~ 92% pour la sélection faible S;.

3.3.2 La variation de la réponse du détecteur pour les configura-
tions d’acquisition différentes

Aprés avoir sélectionné les données et exclu les acquisitions prises dans des conditions
météorologiques incertaines ou lorsque I’électronique de I'imageur s’est comporté de facon
anormale, nous décrivons maintenant les étapes suivantes dans le traitement des données.
Sachant que le seuil analogique de déclenchement et le décalage de la source par rapport
au centre de la caméra sont des facteurs importants de variation de réponse du détecteur,
on est obligé de quantifier maintenant ces effets pour les configurations différentes d’ac-
quisition.

L’examen de ’ensemble des données de CAT sur la nébuleuse du Crabe nous permet
de distinguer (voir les figures 3.7 et 3.8) 5 principales configurations d’acquisition
de CAT que 'on désignera par D25, C20, D30, C25, D20 . La lettre D ici signifie
que la source est décalée par rapport au centre de la caméra de 5 mrad environ, la lettre
C — qu’elle est au centre. Les chiffres indiquent le seuil analogique S,,, de déclenchement :
“20” correspond au seuil de 2.0 p.e. etc. Comment varie I'efficacité du détecteur entre ces
configurations différentes ?

La figure 3.9 présente, pour les v simulés au transit de la nébuleuse du Crabe, le rap-
port entre les nombres de 7y enregistrés pour des conditions d’acquisition différentes. On
voit d’abord que les différences éventuelles dans la réponse de I'imageur se manifestent
surtout prés de son seuil de détection. Ainsi, le nombre d’événements supplémentaires
enregistrés dans la configuration D25 par rapport & D30, c’est-a-dire pour un seuil analo-
gique plus bas, est de 78 % a 200 GeV et de 34 % a 300 GeV! L’excés d’événements est

9Une partie des acquisitions de CAT sur la nébuleuse du Crabe (environ 10 heures d’observation qui ne sont pas indiquées
sur la figure 3.8) était dédiée notamment i I’étude de la perte du signal en fonction de la distance de la source au centre
de la caméra. Cela a été fait dans le cadre du travail de thése de B.Khélifi, dans le but d’évaluer la perte d’efficacité
de détection due au décalage, en vue de ’étude des sources étendues [63]. Le résumé des résultats obtenus lors de cette
campagne d’observations est le suivant : & 4.4 mrad de centre, la perte est de 6.3%, et vaut 25.4% a 8.7 mrad. Lorsque la
source se trouve au bord de la zone des petits pixels participant au déclenchement (17.5 mrad), on perd environ la moitié
du signal, et environ les trois quarts quand la source est au bord de la zone des petits pixels (4 &~ 26.2 mrad du centre).

107%ordre de cette énumeration correspond en gros & des lots d’importance décroissante.
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Fi1G. 3.8: Distance de la source au centre de la caméra pour l’ensemble de données de CAT sur
la nébuleuse du Crabe. Chagque point correspond & une acquisition. Les données avant la fin de
Janvier 2000 sont prises en mode ON-OFF ou l'imageur suit alternativement la source (prise
“ON”) et la région de controle décalée suffisamment (> 5°) en ascension droite (prise “OFF”). A
cette époque, les déformations mécaniques induites par le poids de la caméra n’étaient corrigées
qu’a posteriori et, pendant la prise de données, la source se trouvait de fait décalée de l’azxe optique
du miroir (la discontinuité au début de l’année 1997 correspond au jeu de la structure mécanique
du télescope lors de l'intervention sur le miroir). La paramétrisation et le controle des corrections
mécaniques ont €té réalisés de facon réguliére pendant les 3 premiéres années de fonctionnement
de CAT en utilisant les caméras CCD [10], pour atteindre une précision de pointé de l’ordre de
1°. A partir de la fin Janvier 2000, les corrections mécaniques sont appliquées au moment du
suivi des objets par l'imageur. Parallélement, le nouveau mode d’observation, dit PING-PONG,
a €été introduit. Cette fois, la source est décalée volontairement de 5 mrad (la valeur qui a été fizée
aprés un certain nombre d’essais, ce que l'on voit sur le diagramme), soit en ascension droite,
soit en déclinaison et le point symétrigue par rapport au centre de la caméra est utilisé en tant
que la position “OFF”. Les prises de données pendant les saisons 2000/2001 et 2001/2002, pour
lesquelles la distance de la source au centre est proche a zéro, correspondent aux observations de
la nébuleuse auz grandes angles zénithaux.

moins important dans le cas ou c’est le décalage de la source par rapport au centre qui
varie pour le méme seuil analogique entre les deux configurations, mais il atteint néan-
moins environ 19 % & 200 GeV (12 % a 300 GeV) si 'on compare les configurations C25
et D25.
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F1G. 3.9: Rapport des nombres de v enregistrés par le télescope dans les configurations d’ac-
quisition différentes (simulations au transit de la nébuleuse du Crabe, ot l'angle zénithal vaut
0, ~ 20°). Diagramme de gauche : Rapport % du nombre de 7y enregistrés avec le seuil ana-
logique Sy, = 2.5 p.e. (D25) au nombre de vy enregistrés avec Sy, = 3.0 p.e. (D30) en fonction
de lénergie E,. La source est décalée de 5 mrad par rapport au centre de la caméra. Diagramme
de droite : Rapport g—gg du nombre de v enregistrés dans le cas ou la source est au centre de
la caméra (C25) au nombre de 7y enregistrés dans le cas ot la source est décalée de 5 mrad par
rapport au centre (D25) en fonction de l’énergie E., pour le seuil analogique Sy, de 2.5 p.e. .
Les cercles pleins correspondent a ’ensemble des événements, les carrés vides a une sélection des
événements par les coupures de charge Qior > 30 p.e. et Q4 > 3 p.e., destinées o minimiser la
différence en réponse entre les prises de données effectuées pour des valeurs de Sy, différentes.
Les losanges vides correspondent o la méme sélection complétée par la coupure de forme. Le fait
que la dermiére coupure ne modifie pratiquement pas les deuzr rapports nous permet de traiter
dans la méme analyse les données prises avec des réponses différentes de l'imageur.

Le fait d’avoir un taux de 7 inégal entre configurations d’acquisition différentes n’est
pourtant pas génant pour ’analyse a venir. Si ’on veut combiner les données prises avec
une efficacité variable, il suffit de renormaliser correctement les valeurs théoriques atten-
dues dans la fonction de vraisemblance dans la méthode de reconstruction des spectres
([84], Cf. section 6.3), en fonction des contributions respectives des types d’acquisitions
dans le lot des données réelles.

On vérifie en méme temps sur la figure 3.9 que la coupure de forme servant a séparer
les v des hadrons, ne modifie pas trop le rapport des taux de y entre réponses différentes
de I'imageur et donc n’est pas trés sensible a des conditions d’acquisition particuliéres.
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3.3.3 Suivi de I’évolution de la réponse du détecteur CAT
avec les anneaux de muons

Les muons énergétiques des gerbes cosmiques qui tombent directement sur le miroir
d’un imageur Tcherenkov fournissent des informations précieuses pour ’étalonnage et le
suivi de ces télescopes au cours du temps.

Dans ce cas en effet, les photons Tcherenkov émis sur les quelques cent derniers métres
de la trajectoire d’'un muon se répartissent dans le plan focal sur un anneau dont la po-
sition du centre donne la direction du muon, la densité de photons le long de I"anneau
permettant de reconstruire son point d’impact. L’intérét de ces muons en incidence directe
qui déclenchent fréquemment le détecteur (taux ~ 0.1 Hz) est double :

— D’une part, le nombre moyen de photons attendu par pixel est faible; le taux de
détection des anneaux de muons est donc trés sensible a tout effet (réglage optique,
vieillissement des phototubes etc.) responsable de pertes de lumiére.

— D’autre part, comme on peut prédire facilement le nombre moyen de photons le
long du pourtour de 'anneau, on peut, avec un grand nombre d’événements de ce
type, obtenir pour chaque pixel efficacité combinée de la chaine optique (réflecteur,
cones de Winston, efficacité quantique du photomultiplicateur).

Dans le but de connaitre la stabilité du télescope sur les 6 années de prise de données,
c’est évidemment le premier aspect qui est exploité.

Sélection des anneaux complets de muons

Dans cette analyse, on se contente, aprés un nettoyage de I'image a deux seuils qui sera
décrit page 69, d’ajuster un cercle sur les pixels dont la charge est significative. Les para-
meétres déterminés par cet ajustement, dit “géométrique”, sont les suivants : les coordonnées
du centre de cercle reconstruit z., ., son rayon R., le nombre de pixels significatifs IV,
de l'image participant a 1’ajustement et la probabilité de x? correspondante Py,(x?)).

Le lot d’événements dont nous voulons mesurer I’évolution de la fréquence au cours
du temps est défini en appliquant deux séries de coupures. On commence par imposer les
conditions suivantes :

( 10 < R, < 25 (en mrad)

Vx4 y2 + R. < 35 (en mrad)

Ny > 12

\ P,(x?) > 0.001

En effet, 95% des muons produisent un anneau dans les limites définies par la pre-
miére coupure [97]. La deuxiéme coupure exige que I'anneau soit entiérement contenu dans
la caméra de CAT. La coupure sur N, impose un minimum de pixels significatifs pour
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contraindre l'ajustement (qui, purement géométrique, ne tient pas compte des charges
dans chaque pixel).

Ensuite, on délimite la zone de ’anneau par deux cercles concentriques au cercle ajusté
précédemment et dont les rayons sont R, + 5o, I’épaisseur o étant définie par la relation :

o = 1.5255 — 0.061822 R, + 0.00071821 R,? (en mrad)

établie & partir des images simulées des anneaux complets.

A partir des pixels de cette zone dont la charge est supérieure & 2 photoélectrons, on

calcule deux paramétres supplémentaires définis comme suit :

— Chacun des pixels, vu du centre de 'anneau, définit un secteur angulaire; 'union
de tous ces secteurs représente une fraction f de 27 qui représente en somme la
proportion utile de ’anneau.

— On calcule ensuite ’écart-type o, des distances de ces pixels a la circonférence
reconstruite.

Enfin, on applique au lot mentionné plus haut les coupures sur ces deux paramétres :

f>04

o, < 1.3 (mrad).

Par inspection visuelle des images, on a verifié sur une vingtaine d’acquisitions, que
I’ensemble des coupures précédentes ne sélectionne que des muons, dont environ 90-95%
produisent des anneaux complets, le reste devant étre attribué aux muons tombant au voi-
sinage du miroir. On a aussi estimé, par inspection visuelle systématique de 4000 images,
que lefficacité de sélection des anneaux complets par ces coupures est de I'ordre de 50%.
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Fi1a. 3.10: Image réelle créée par un muon dont la trajectoire est incidente sur le miroir de CAT.
Par leur esthétique, les anneaux des muons illustrent comme logo 'imagerie Tcherenkov fine.
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Examen de sensibilité du télescope

Apreés avoir appliqué cette analyse & tous les runs pris par I'imageur de CAT sur la
nébuleuse du Crabe & un angle zénithal inférieur a 28°, on a pu constater une trés grande
stabilité du détecteur jusqu’a Juin 2001. Ensuite, on constate une chute du taux des
anneaux de prés de 50% par rapport a la période antérieure, alors que la charge moyenne
par pixel ne subissait qu'une faible diminution (voir figure 3.11).
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FIG. 3.11: Evolution du tauz des anneaus de muons sélectionnés (avec les coupures décrites dans
le texte) et de la charge moyenne par pizel dans ces événements dans les runs pris par CAT sur
la nébuleuse du Crabe pendant 7 saisons d’observation entre 1996 et 2003 (0, < 28°). L’abscisse
est le jour julien modifié.

Le moment précis ou le changement s’est produit (début du mois de Juin 2001) est
bien repéré sur la figure 3.12 ol sont pris en compte tous les runs sur les sources visées
par CAT dans la premiére moitié de 'année 2001 dans la méme intervalle d’angle zénithal
6, que la nébuleuse du Crabe [20°-28°|. Cette période (6 et 7 juin 2001, MMJD 2068)
correspond au remplacement d’une quinzaine de miroirs du réflecteur par d’autres qui
venaient d’étre réaluminisés. Il apparait cependant que le réglage optique consécutif au
changement n’a pas été effectué dans les conditions optimales d’oii une légére perte de
lumiére qui nous oblige a corriger différemment les données prises par CAT avant et aprés
cette date.
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Fi1G. 3.12: “Zoom” de la figure 3.11, encadrant les points correspondants au Tuns pris au cours
des saisons 2000-2001 et 2001-2002. Par rapport & la figure 8.11, les runs sur les sources autres
que la nébuleuse du Crabe y ont été rajoutés.

De fait, la figure 3.12 montre que la diminution de la charge moyenne par pixel, bien
corrélée avec la chute de taux d’événements, est faible. Plus précisément, pour ’ensemble
des données de la figure 3.12 antérieures a MMJD 2068, la charge moyenne par pixel vaut
4.585 + 0.07 p.e., contre 4.415 4+ 0.075 p.e. pour les données postérieures. Ainsi une dimi-
nution de 0.17 p.e. par pixel est responsable de la chute de 50% de taux des anneaux, ce
qui montre la sensibilité importante du taux d’anneaux a toute modification des efficacités
de collection des photons. Effectivement, pour ce type d’événements, on est trés prés du
seuil de détection de CAT. Le suivi de I’évolution de l'efficacité globale avec le taux de
muons devrait devenir une procédure réguliére pour les imageurs Tcherenkov de nouvelle
génération tels que HESS.

Parallélement, un suivi détaillé du taux de déclenchement global (essentiellement da
aux hadrons) révéle aussi, dans les mémes données, une diminution — moins sensible —
de 15-20% dans la période postérieure a juin 2001 (voir figure 3.13). Il s’agit ici d’un taux
corrigé!! afin de se ramener & des valeurs standards d’angle zénithal 0,, de seuil “effectif”
Qm et de bruit de fond du ciel moyen B.

1 décrit plus haut dans cette section
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FI1G. 3.13: Evolution du tauz de déclenchement global de CAT dans un lot de données (6, < 28°),
brut (diagramme du haut) et normalisé par rapport auzr observables mentionnées dans le texte
(diagramme du bas). Le changement de couleur correspond auz runs pris sur les sources autres
que la nébuleuse du Crabe.

3.4 Simulation de la réponse aux v du détecteur

L’absence de faisceau-test de v disponible donne une importance considérable aux si-
mulations pour la calibration des détecteurs travaillant dans le domaine de ’astronomie
gamma au sol. La collaboration CAT utilise le logiciel KASKADE [62] de simulation des
gerbes de v par la méthode Monte-Carlo. Ce logiciel, créé pour I'expérience Whipple a
partir du programme UNICAS di a T.K.Gaisser [41], a été modifié & plusieures reprises
par les collaborations CAT, CELESTE et HESS et, dans sa version actuelle!? [48], donne
les résultats trés proches de logiciels analogues tels que CORSIKA.

Dans cette section, on présentera d’abord quelques améliorations que nous avons ap-
portées dans la simulation des gerbes, notamment une rectification de profil de densité

12En ce qui concerne les gerbes électromagnétiques, KASKADE inclut tous les phénoménes physiques intervenant dans le
développement des gerbes de haute énergie : création de paires et diffusion Compton, rayonnement de freinage, pertes par
ionisation, déviation des particules chargées par la diffusion Coulombienne multiple et par le champ magnétique terrestre,
diffusion Mdller des électrons, diffusion Bhabha et annihilation des positons. Les particules secondaires sont suivies jusqu’a
I’énergie du seuil d’émission Tcherenkov. En sortie de KASKADE, on dispose d’un fichier contenant la liste des photons
Tcherenkov au sol, qui sert d’entrée au programme de simulation de I’imageur. Pour chaque rayon gamma, on garde également
les paramétres essentiels pour I’analyse des images, notamment 1’énergie, la position de I'impact au sol, la profondeur de la
premiére interaction et la direction (le zénith et ’azimuth) visée.
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atmosphérique et la prise en compte de la dépendance de I'indice de réfraction par rapport
a la longueur d’onde. On verra également que ces modifications nous obligent & réexami-
ner 'efficacité globale du détecteur aux courtes longueurs d’onde. La deuxiéme partie de
la section sera consacrée a la simulation du détecteur.

3.4.1 Simulation des gerbes atmosphériques

L’atmosphére est le véritable calorimétre de ’astronomie gamma au sol et aussi une
des principales sources d’incertitude. Il est difficile de connaitre sa transparence a chaque
instant et par conséquent, ’estimation en absolu de ’énergie des «y est difficile. Une pré-
caution élémentaire est d’exclure de ’analyse les prises de données de mauvaise qualité
en appliquant les critéres de sélection présentés plus haut dans ce chapitre.

Une autre précaution est d’essayer de rapprocher au maximum les paramétres atmo-
sphériques dans la simulation des gerbes de la réalité. On commence par démontrer qu’il
est possible de rectifier le profil de densité atmosphérique pour le site de Thémis & partir
de mesures radiosonde. Ensuite, on décrira la paramétrisation de 'indice de réfraction
dans la simulation. On verra que le profil rectifié et la prise en compte de la réfraction
dans la simulation d’émission Tcherenkov nous obligent & réexaminer 'efficacité globale
du détecteur. On finira par présenter le profil d’absorption atmosphérique utilisé.

Le profil de densité atmosphérique

L’impact du profil de densité atmosphérique sur la densité de photons Tcherenkov au sol
est étudié en détail en [13]. La figure 3.14 tirée de cette référence montre que les écarts de
la densité de photons en fonction du profil peuvent atteindre 60 %. La densité de photons
au sol varie parce que, pour des profils différents, les maxima en nombre de particules
de gerbes ont lieu pour des densités p différentes et par conséquent, pour des indices de
réfraction n différents. Par ailleurs la valeur de ’angle Tcherenkov — qui dépend de n —
et I'altitude du maximum de gerbe — variable d’un profil & 'autre — influent directement
sur la taille de la tache Tcherenkov au sol.

Le profil de densité varie entre 1’été et I’hiver pour le méme site, et I’écart en nombre
moyen de photons au sol qui en résulte est de 15-20 % a des latitudes modérées [13].

Des mesures réguliéres de profil atmosphérique sont effectuées par un réseau mondial
de stations météorologiques [90|. Depuis chaque station, un ballon portant les appareils
de mesure de la pression, de la température est de 'humidité est lancé deux fois par jour
(vers minuit et vers midi), pour atteindre typiquement 30 km d’altitude. Les données sont
transmises au sol par radio'? et constituent la base de données utilisée dans les prévisions
météorologiques.

On a calculé le profil de densité atmosphérique & partir des mesures effectuées depuis
les 4 stations les plus proches du site de Thémis (voir le tableau 3.4.1). Les données
disponibles [90] couvrent la période allant de la fin de ’année 1998 a la période actuelle.

13Dt le nom “radiosonde”. La premiére mesure heureuse de ce type date du début de ’année 1930 [91].
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Fi1Gg. 3.14: Densité moyenne de photons

16 antarctic winter 1 l6r 1
S midlatitude summer Tcherenkov au sol pour des gerbes de v de
E e 4l subarctic summer {4 100 GeV, simulées avec CORSIKA 5.71
"'"-.__\:':ml.cr

midiatitde winier | pour différents profils atmosphériques et
1 la méme absorption [13]. La densité est
1 obtenue pour des longueurs d’onde entre
""""""" 300 et 600 nm. (Diagramme de gauche)
La densité de photons a des petites dis-
tances a l’aze de la gerbe est d’environ 60%
plus grande si l’on compare ’hiver antarc-
tique avec le profil tropical. (Diagramme
de droite) Les variations saisonniéres de la
densité de photons au sol peuvent atteindre
15-20 % auz latitudes modérées.

trapical

300-600 nm Cherenkov photon density [m™* ]

0 . 0 L
1 100 1000 10 100 1000

Core distance [ m ]

Afin de minimiser 'effet des variations saisonniéres, on a calculé séparément le profil
“estival” (pour les mois d’Avril a Aout inclus) et “hivernal” (pour les mois d’Octobre a
Février inclus).

Station id. OMM | Latitude (°) | Longitude (°) | Altitude (m)
Nimes (France) 7645 43.87 N 440 E 60
Ajaccio (France) 7761 41.92 N 8.80 E 5

Santander (Espagne) 8023 43.47 N 3.82 0 65
Zaragoza (Espagne) 8160 41.67 N 1.02 O 258

TaB. 3.1: Tableau récapitulatif des stations météorologiques utilisées. La deuzriéme colonne
contient l’identificateur de chaque station attribué par ’Organisation Météorologique Mondiale.

La comparaison des profils de densité calculés (voir la figure 3.15) permet de constater
un bon accord entre les 4 profils. Pour une méme saison, les écarts entre les profils sont
inférieurs & 2% et les variations saisonniéres sont identiques. On conclut qu’il est donc
possible d’utiliser I’'un de ces profils pour représenter le profil atmosphérique de Thémis.
Dans notre but d’étudier le spectre de la nébuleuse du Crabe (visible entre Septembre et
Mars), on a pris comme profil de référence le profil “hivernal” d’Ajaccio, pour lequel les
données sont les plus complétes.

Ce profil est présenté sur la figure 3.16. On voit d’abord que le profil de I'atmosphére
standard des Etats-Unis utilisé auparavant en tant que profil de référence dans la version
de KASKADE de CAT, représente mal la densité réelle en troposphére (h < 11 km). On
constate par ailleurs, que le profil utilisé par le modéle analytique des images des gerbes
de v de la méthode standard d’analyse de CAT, est plus proche de la réalité.
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Fi1G. 3.15: Comparaison des profils moyens de densité atmosphérique obtenus a partir de mesures
radiosonde depuis les 4 stations météorologiques mentionnées dans le texte. (Diagramme du haut)
Rapport de la densité moyenne “estivale” (mesurée de Avril a Aodt inclus) a la densité moyenne
“hivernale” (mesurée de Octobre a Féuvrier inclus) en fonction de laltitude. (Diagramme du bas)
Rapport a la densité moyenne “hivernale” mesurée dans la région d’Ajaccio, de celles mesurées
depuis 8 autres stations, en fonction de l’altitude.
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FiGg. 3.16: (Diagramme du haut) Densité atmosphérique en fonction de laltitude & partir de
mesures radiosonde (points) dans la région d’Ajaccio pour la période de Octobre & Février inclus.
La paramétrisation adoptée pour ce profil, ainsi que le profil issu du modéle “Atmosphére Standard
des Etats-Unis” et le profil utilisé dans le modéle analytique des images de gerbes de la méthode
standard d’analyse de la collaboration CAT, y sont superposés. (Diagramme du bas) Température
de l’air en fonction de l’altitude & partir de ces mémes mesures.
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Le profil de température, montré sur la méme figure, nous permet de conclure qu’il y
a un petit changement de la pente d'un gradient de température entre les parties basse
et haute de la troposphére. La paramétrisation adoptée pour le profil de densité (voir la
figure 3.16) comprend ainsi 4 couches.

Emission Tcherenkov

Dans la simulation des photons Tcherenkov dans KASKADE on a pris en compte la
dépendance de 'angle d’émission Tcherenkov 6, en fonction de la longueur d’onde!®.
L’angle 6. entre 'impulsion d’une particule de facteur de Lorentz 7 se propageant dans
un air d’indice de réfraction n=1-+¢ , et celle du photon Tcherenkov émis est défini par :

sinf, ~ \/2e —1/42. (3.2)

Pour une altitude h donnée, on obtient 'indice de réfraction correspondant (1 + &(h))
en notant que €(h) est proportionnel a la densité p(h) :

h
e(h) _ e , (3.3)
p(h) — po
Po et g9 étant les valeurs correspondantes au sol. Ce dernier dépend de la longueur

d’onde A selon la formule de Cauchy :

B C
Dans nos simulations de gerbes atmosphériques, on utilise pour des valeurs de A, B et
C celles préconisées par [18] pour les conditions standard (de température de 0°C et de

pression de 101325.024 Pa) :

A =287566-10"*, B = 1.3414932nm?, C = 3.77763 - 10* nm* . (3.5)

Ordres de grandeur et impact sur la calibration du télescope

Il est intéressant d’estimer la valeur de ’angle 6, a des longueurs d’onde différentes pour
les muons du rayonnement cosmique qui arrivent sur le site de Thémis & proximité du
détecteur. On a pour cela a notre disposition les données de la station météo de Thémis,
qui a été mise en place au début de I'année 1999 et fournit les valeurs au sol de tem-
pérature, pression et humidité. Pour calculer I'indice de réfraction, on utilise la méthode
de Ciddor [24, 23, 22|, applicable pour des larges intervalles de température (de -40°C a
+100°C), de pression (de 80 a 120 kPa), d’humidité relative (de 0 & 100 %), et de longueur
d’onde (de 300 a 1690 nm)*®.

14 Auparavant, 1’angle Tcherenkov a été calculé pour la longueur d’onde X = 0.5 - (Amin + Amaz) moyenne des valeurs
limites de l'intervalle (Amin; Amaz) de sensibilité des phototubes.

15En raison de cette propriété, la méthode de Ciddor a été adoptée par I’Association Internationale de Géodésie. Un
site Internet [81] de I'Institut National de Standards et Technologie des Etats-Unis fournit un calcul en ligne de I'indice de
réfraction selon cette méthode.
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Prenons un cas réel de la nuit du 11 au 12 avril 1999, la mesure faite a 2 heures du
temps universel au moment o CAT a observé un blazar 1ES1426+428. La température
de P'air vaut -2.4°C, la pression est de 101.8 kPa et le point de rosée est de -5.9°C (ce qui
correspond a I’humidité relative de 76.5 %). Les valeurs de I'indice de réfraction a 300 et
500 nm correspondant a ces conditions, et celles de I’angle Tcherenkov pour des particules
de facteur de Lorentz'® 100 et 50 sont présentées par le tableau 3.2.

A (nm) (n—1)-10* Angle Tcherenkov
300 | 3.11698 + 0.00031 | 1.311° (0.856°)
200 2.98212 4+ 0.00030 | 1.277° (0.803°)

TAB. 3.2: Caractéristique de la réfraction (n-1)-10* de lair et de I’angle d’émission Tcherenkov a
Ualtitude du site. Ce dernier est calculé pour deuz valeurs de facteur de Lorentz d’une particule,
v =100 et v = 50 (valeurs entre parenthéses).

Ainsi, on peut voir que I'écart angulaire entre les photons Tcherenkov émis & 300 et
500 nm est d’environ 0.6 mrad pour ’énergie de muon de 10 GeV et atteint une valeur
supérieure a 0.9 mrad lorsque 1’énergie de muon est de 5 GeV. Ceci est comparable avec
la taille d’un petit pixel de CAT (~ 2 mrad) et il est préférable de prendre en compte cet
effet dans la simulation d’émission Tcherenkov.

La prise en compte de la dépendance de ’angle Tcherenkov en fonction de la longueur
d’onde augmente la largeur des images simulées des anneaux de muons a cause de la dis-
persion angulaire supplémentaire. Le nombre moyen de photons détectés dans ces images
augmente aussi aprés la modification!”, car le céne Tcherenkov “balaye” dans ce cas la
surface au sol comprise entre les ellipses concentriques correspondant & Anin €t A\paz, C€
qui augmente la probabilité pour un photon d’étre intercepté par le miroir.

Comme les anneaux de muons nous permettent de faire I’étalonnage du télescope, il est
important de rapprocher au maximum leur simulation de la réalité. On va examiner main-
tenant l'effet des modifications du profil de densité atmosphérique et de la dépendance
6.()) sur Defficacité estimée du détecteur.

Efficacité globale du détecteur
L’analyse des anneaux de muons a permis de mettre en évidence une perte de lumiére dans
la chaine de détection du télescope [57, 93]. Cette conclusion est basée sur la comparaison
de la réponse du détecteur entre les simulations et les données réelles. Dans les deux cas, on
utilise un modéle analytique [97] qui décrit la distribution de la lumiére le long du pourtoir
de ’anneau. Ce modéle rend compte de l'efficacité du détecteur par 'intermédiaire d’un
facteur global € qui intégre les coefficients de transmission suivants :

— absorption atmosphérique

— réflectivité des miroirs

— réflectivité des cones de Winston

— efficacité quantique des PM

16Ces valeurs sont typiques pour la plupart des muons (de I’énergie de quelques GeV) que CAT détecte.
17Voir le paragraphe suivant oii I’on évaluera cette augmentation.

o7



sur l'intervalle de sensibilité des phototubes (180 nm, 700 nm).

Dans I’analyse des images de muons de CAT, la valeur de € est ajustée en comparant la
charge réelle avec celle modélisée dans chaque pixel d'un anneau. Lorsque cette méthode
est appliquée aux données réelles, on obtient un facteur ¢ moyen ~ 1.8 fois plus petit
que dans les simulations. L’utilisation d’un filtre de pyrex, qui coupe & 300 nm et que
I'on place devant la caméra, ne diminue ce facteur que de trés peu (de 15 % environ), ce
qui permet de conclure que la perte d’efficacité est localisée dans le domaine des courtes
longueurs d’onde. On modélise ensuite cette perte par une sigmoide

1

14+ exp(—t—i\")

f(A) , Ao = 305nm, A\ =20nm (3.6)

pour rendre compte des données avec et sans filtre dans les simulations*®.

Maintenant, connaissant avec plus de précision le profil de densité atmosphérique, et
aprés avoir introduit la dépendance 6.(\) dans la simulation, on voudrait réexaminer la
réponse globale du détecteur en tenant compte de ces modifications. Dans ce but, on a
simulé 5000 muons de 5 GeV en énergie et de 1 m en paramétre d’'impact. Les muons ont
été injectés environ 450 m au dessus du télescope, pour la direction de visée au zénith.
On a simulé les photons Tcherenkov au sol pour les 4 configurations différentes possibles
en combinant les options du profil de densité et de la fagcon a simuler ’émission Tcheren-
kov. Enfin, on a simulé la réponse du télescope avec et sans perte UV modélisée par la
formule (3.6). On résume les résultats d’analyse des anneaux simulés par le tableau 3.3.
En analysant ces résultats, on constate que les changements de 1’efficacité globale € sont
non-négligeables lorsqu’on introduit dans simulation la dépendance 6.()).

Le résultat principal de cette étude est ’augmentation de 60% (de 7.3% a 11.6%) de
lefficacité globale dans la simulation que ’on obtient en tenant compte a la fois des deux
rectifications. Pour rapprocher les simulations des données, on a donc besoin de renforcer
encore la perte UV (3.6) pour obtenir la valeur de e proche a celle des données réelles. On
conclut que la perte de lumiére dans la chaine de détection de CAT est plus grande par
rapport a I’ancienne estimation'®.

La correction de cette perte dans la simulation est importante pour I’analyse spectrale,
car la coupure en UV affecte différemment les hautes et les basses énergies. En effet, aux
énergies proches du seuil de CAT (~ 250 GeV), les gerbes se développent plus haut et
la lumiére UV dans ces gerbes est déja largement absorbée par 'atmosphére. Par contre,
a plus haute énergie de v (de quelques TeV), les gerbes pénétrent plus profondément

18Dans cette étude de I’efficacité globale du détecteur & 1’aide des anneaux de muons et les comparaisons entre les données
et les simulations, on essaie de rassembler toutes les modifications pouvant concerner la lumiére Tcherenkov des muons,
apportées dans les simulations depuis 1997-1998, la période ou la perte en UV a été découverte et étudiée [57, 93]. On
aimerait noter que la diffusion multiple a été surestimée dans ’ancienne version de KASKADE (voir pages 30-31 et la figure
2.4 de la référence [48]). Par conséquent, la quantité de lumiére dans les anneaux de muons simulés a été sous-estimée. Pour
rétablir un accord entre les muons réels et simulés aprés avoir corrigé la diffusion multiple, on a besoin de supposer la perte
de lumiére dans la chaine de détection plus forte que I’on ne croyait. On conclut donc que efficacité globale du détecteur
a été surestimée dans I’ancienne simulation.

19Comme raisons les plus probables de cette perte, on mentionnerait, d’aprés la référence [93], 1a sous-estimation de
I’absorption atmosphérique et peut-étre les mesures peu précises de réflectivité des miroirs & des courtes longueurs d’onde.
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Atmosphére | 6. dépend | Perte Efficacité | Charge par | Nombre Largeur o, de

de \ UV (3.6) €, % pixel, p.e. | de pixels | ’anneau, mrad
US Std Non Non 105+£1.7] 69+09 |169+39 | 1.14 + 0.32
US Std Oui Non 142+28| 76 +1.1 |187+ 58 1.50 4+ 0.38
Ajaccio Non Non 109+ 15| 6.8+0.8 |22.0+£48 1.16 + 0.31
Ajaccio Oui Non 161 £ 15| 70+0.6 |349 £ 7.2 1.63 + 0.18
US Std Non Oui 7.3+ 1.6 5.6 0.7 |10.1 £ 3.2 1.14 £ 0.41
US Std Oui Oui 11.3+£18| 694+08 |174+ 4.4 1.26 + 0.29
Ajaccio Non Oui 74+ 1.5 5.6 +0.6 |10.7 + 34 1.15 + 0.40
Ajaccio Oui Oui 116 £ 14| 6.6 +0.7 [249+5.3 1.27 + 0.27

TAB. 3.3: Tableau récapitulatif avec des résultats d’analyse des images des muons simulés dans les
conditions précisées dans le texte. Les 3 derniers paramétres viennent de l’ajustement géométrique
des anneaur de muons décrit page 47.

dans I'atmosphére et leur rayonnement Tcherenkov de courte longueur d’onde est moins
absorbé. La coupure (3.6) corrigée devrait prendre en compte cette différence, ce qui
reviendrait & remonter les flux & haute énergie et donc “durcir” les spectres reconstruits.

Absorption atmosphérique

L’atténuation de la lumiére dans ’atmosphére est I'une des principales sources d’incerti-
tudes dans la calibration en énergie des télescopes a effet Tcherenkov au sol. Contrairement
a la lumieére des étoiles, la lumiére des gerbes ne traverse qu’une partie de 'atmosphére.
Or, la densité de photons au sol varie en fonction de la structure verticale des absor-
beurs [13|, qui n’est connaissable qu’a 'aide d’instruments dédiés tels qu'un LIDAR. Un
tel dispositif a été construit sur le site, mais malheureusement il n’est devenu operationnel
que depuis peu.

La contribution des absorbeurs et diffuseurs différents en fonction de la longueur d’onde
est présentée sur la figure 3.17. La principale source d’atténuation est la diffusion Rayleigh
sur les molécules. Pour le champ de vue de CAT de 5° et la durée d’intégration de 12 ns,
la lumiére diffusée ne contribue qu’a 102 de la lumiére directe et peut étre négligée. Ceci
est vrai aussi pour la lumiére diffusée par les aérosols (diffusion de Mie). Bien que cette
derniére soit accentuée vers I'avant, la lumiére diffusée est inférieure dans notre cas a 1%
de la lumiére directe. Dans les deux cas, on ne considére donc qu’'un terme d’absorption.
Notons aussi ’absorption par ’ozone, qui est importante pour les longueurs d’onde infé-
rieures & 340 nm, et 'absorption par I'oxygéne dans I’'UV.

En attendant les résultats des mesures précises de ’absorption avec le LIDAR ou par
une autre méthode, la collaboration CAT utilise les coefficients de transmission, basés
pour les longueurs d’onde dans l'intervalle (270 nm, 700 nm) sur la référence [98], et pour
les longueurs d’onde plus courtes — sur les estimations des physiciens de la collaboration
Whipple. La transmission utilisée est présentée sur la figure 3.18 pour 3 altidudes d’émis-
sion.
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3.4.2 Simulation du détecteur

Le fichier de sortie du simulateur de gerbes atmosphériques sert d’entrée au programme
de simulation du détecteur. Ce fichier contient la liste des photons Tcherenkov au sol dans
un cercle d’un rayon de 2.5 m représentant le miroir de CAT?°. Pour chaque photon, on
dispose des informations suivantes : le temps et la position d’arrivée, les angles d’incidence,
la longueur d’onde et 1’altitude d’émission. Le programme de simulation de 'imageur lit
le fichier d’entrée, modélise I’ensemble de I'optique et de I’électronique du détecteur selon
la configuration choisie et produit un fichier contenant les charges mesurées pour chaque
événement ayant déclenché le détecteur.

On décrira briévement ’ensemble des phénoménes pris en compte par le programme
de simulation de I'imageur [70]. Le fichier de sortie de ce programme sert aux programmes
d’analyse qui seront décrits dans la section suivante.

Optique
On calcule la trajectoire et le temps d’arrivée dans le plan focal de chaque photon réfléchi

20 Afin de diminuer la volume de ces fichiers de sortie, on prend en compte efficacité quantique des phototubes dans
KASKADE et non dans le programme de simulation du détecteur.
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pour rendre compte du défaut d’isochronisme et des aberrations du miroir. Un tirage
au sort est appliqué ensuite aux photons arrivant dans I'ouverture des cones afin de tenir
compte de la réflectivité des miroirs, des cones et de la perte dans 'UV, et éventuellement,
des filtres utilisés. Les photons ainsi sélectionnés contribuent au signal de sortie.

Photomultiplicateurs

La réponse au photoélectron unique des photomultiplicateurs est modélisée et 1’élargisse-
ment des signaux par des cables est pris en compte?! (voir la figure 3.19). Le diagramme
de droite de cette figure montre ’effet de troncation des signaux en fonction de leur temps
d’arrivée par rapport a I’ouverture de la porte d’intégration des charges. Ainsi, on tient
compte de la dispersion temporelle intrinséque des photons Tcherenkov dans les gerbes et
du défaut d’isochronisme du miroir.

Le signal de sortie d’'un photomultiplicateur est obtenu par sommation des signaux des
photoélectrons individuels arrivant sur ce PM?2. Cette sommation est faite séparément
pour les signaux nonélargis des petits pixels de la zone du déclenchement, et pour le signal
élargi de chaque voie a 'entrée de 1’électronique de lecture.

Electronique

L’électronique de déclenchement est modélisée selon le schéma??® décrit sur la page 36. Les
deux types de déclenchement (par les événements réels et par commande du “logiciel”)
sont simulés. Lorsque le déclenchement est validé, on obtient la charge en photoélectrons
dans chaque voie en divisant la charge intégrée par la charge correspondant a la réponse
moyenne au photoélectron unique d’un photomultiplicateur®*. Néanmoins, on convertit
la charge ainsi obtenue en unités d’ADC, afin de pouvoir traiter les simulations et les
données réelles par le méme programme d’analyse.

Bruit dans un pixel

Le spectre de charge d’un photomultiplicateur en absence du signal Tcherenkov est la
convolution du bruit du ciel et du bruit électronique de la porte. Lorsque le nombre de
photons moyen par pixel dans la porte d’intégration est faible (le nombre moyen attendu
de photons < 2 p.e.), le bruit du ciel décale le piédestal par rapport a sa valeur en ’absence
d’éclairage de Qpse = —BAtL, oul B est la valeur moyenne du fond de ciel et At est la
largeur de la porte. Dans ce cas, la distribution de la charge dans un pixel est paramétrisée
selon la formule analytique décrite dans [37, 83|. Pour les phototubes de garde, on est
dans le régime du bruit fort et la distribution des charges se recentre sur le piédestal en
I’absence de lumiére, et prend la forme d’une gaussienne de variance (ap,mge)2 + BAt, ou
Oporte €st I'écart-type du bruit électronique?. La contribution du bruit ainsi obtenue est

211,%¢largissement des signaux des phototubes de garde est négligeable, grace 4 une bande passante importante des cables
choisis pour ces phototubes.

221 amplitude des signaux des photoélectrons individuels d’un photomultiplicateur est tirée au sort afin de tenir compte
de la fluctuation de son gain.

230n néglige dans cette partie le temps fini des commutations du signal logique de sortie. La dispersion de ce temps pour
48 voies d’un sextant (voir la page 36) est toutefois inférieure a 1 ns [70].

240n considére ici la réponse au photoélectron unique utilisée “au maximum?”, c’est-a-dire le début du signal coincide avec
le temps d’ouverture de la porte et on n’intégre que la charge contenue dans la porte correspondante.
25Cet écart-type vaut environ 0.4 p.e. pour la porte rapide de 12 ns et environ 0.5 p.e. pour la porte large de 40 ns.

61



ajoutée a celle du signal Tcherenkov.

Amplitude en photo—electrons

0.4 —
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FiG. 3.19: Elargissement des signauz des petits phototubes par des cdbles. Les courbes pointillées
sont relatives au signal nonélargi, et les courbes en trait plein au signal élargi de ces photo-
tubes. Les courbes tiretées sont relatives aux grandes phototubes pour lesquels l’élargissement est
beaucoup moins important. Diagramme de gauche : Profil temporel du signal moyen d’un photo-
électron. Diagramme de droite : Fraction du signal retenue par la porte d’intégration de CAT (12
ns) en fonction du temps d’arrivée dans la porte (t=0 correspond a l’ouverture de la porte).

3.5 La méthode standard d’analyse de CAT

Le faible nombre de v de trés haute énergie qu’un imageur Tcherenkov enregistre par
rapport au nombre de gerbes dues au rayonnement cosmique rend complexe ’extraction
d’un signal v du bruit de fond hadronique. Par exemple, en provenance de la nébuleuse
du Crabe, qui est la source de référence de ’astronomie v au sol grace a I'intensité et a la
stabilité au cours du temps de son émission, le taux de  brut (sans aucune coupure) que
I'imageur CAT détecte est d’environ 4 «/min au transit. Le taux record de 7 enregistré
jusqu’a présent par les expériences dans ce domaine est celui observé lors d’'un sursaut
d’intensité de I’émission du blazar Markarian 501 le 16 avril 1997. Dans les données de
CAT correspondant a ces observations, le taux de y vaut ~ 40 v/min sans aucune sélec-
tion d’événements. Ces chiffres sont & comparer avec le taux de déclenchement au zénith,
essentiellement dii aux hadrons, qui est de ~ 15 Hz. On voit bien la nécessité de méthodes
d’analyse apportant un facteur de rejet important des gerbes hadroniques.

On commencera cette section en décrivant les principes de base des méthodes d’ana-

lyse des images de gerbes utilisées dans ’astronomie  au sol. On décrira briévement la
premiére de ces méthodes du point de vue historique, celle qui a permis d’aboutir a la
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premiére détection significative a trés haute énergie de la nébuleuse du Crabe [100] et
des noyaux actifs de galaxies Markarian 421 [87] et Markarian 501 [89]. Cette méthode,
développée par Hillas [54], est basée sur les moments de premier et de second ordre de
la distribution de la lumiére dans les images de gerbes, et baptisée ainsi “méthode des
moments”. Cette méthode illustre avec clarté les principes de sélection des images dues
aux 7y et, par sa simplicité, sert souvent de premiére approximation pour les méthodes
d’analyse plus approfondies.

La granularité fine de la caméra de CAT permet de mieux exploiter I'information fournie
par la structure angulaire de la lumiére des gerbes atmosphériques et par conséquent,
d’améliorer le rejet du bruit de fond di au rayonnement cosmique. Pour profiter de cet
avantage, une nouvelle méthode d’analyse des images de gerbes, baptisée “méthode du x?”,
a été mise en ceuvre par la collaboration CAT [69]. On décrira cette méthode (devenue
la méthode standard de la collaboration) et ses performances, en comparaison avec celles
de la méthode des moments. On finira en décrivant briévement les améliorations possibles
de la méthode standard de CAT, qui seront le sujet des chapitres suivants.

3.5.1 Principes d’analyse d’une image Tcherenkov et performances
d’une méthode de sélection d’événements sur un exemple
de la méthode des moments

L’image Tcherenkov d’une gerbe atmosphérique de trés haute énergie représente géné-
ralement une tache de lumiére allongée (voir la figure 3.20), de taille angulaire de 'ordre
de 0.5°. L’axe principal de I'image est la projection dans la caméra de ’axe de la gerbe,
donc de la direction de la particule primaire ayant engendré la cascade des particules haut
dans I’atmosphére. Par simple effet de perspective, un signal éventuel de v en provenance
d’un objet astrophysique se manifestera par un excés de gerbes dont les images pointent
vers la position de cet objet sur la sphére céleste. Cette propriété des gerbes dues aux 7y
est & 'origine des critéres de sélection d’images basés sur leur orientation.

La différence entre le développement des cascades électromagnétiques et hadroniques?®
et la complexité de ces derniéres se traduisent en fluctuation longitudinale et transverse
de la lumiére Tcherenkov plus grande dans les cascades hadroniques. Par conséquent, les
images des gerbes dues aux hadrons sont plus irréguliéres et plus larges par rapport a
celles de 7y et, & énergie donnée, contiennent en moyenne & peu prés deux fois moins de
lumiére. Cette différence entre les deux types de gerbes est utilisée par les critéres basés
sur la forme des images, qui permettent de discriminer d’une maniére efficace les v et les
hadrons.

La méthode des moments utilise ces différences de propriété des images hadroniques et
électromagnétiques. Elle consiste & ajuster sur chaque image une distribution gaussienne
bi-dimensionnelle?”, ce qui conduit aux paramétres suivants, appelés aussi “paramétres de
Hillas” (voir la figure 3.21) :

261,a présence des grandes impulsions transverses lors de la naissance des pions dans interactions nucléaires, et la longueur
d’attenuation des gerbes hadroniques plus grande par rapport a celle des gerbes électromagnétiques.
2"Deux exemples de ce type d’ajustement sont indiqués sur la figure 3.20.
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Fia. 3.20: Deuzx images de gerbes détectées par CAT. L’image de gauche a été enregistrée lors
du sursaut de Markarian 501 en avril 1997 et pourrait bien étre due & un v car elle satisfait a
la fois auz critéres d’orientation (I’aze de l’image pointe vers la position de la source & prozi-
mité du centre de la caméra) et de forme. L’énergie estimée de vy dans ce cas est d’environ 600
GeV. L’image de droite provient des mémes données. Son orientation permet d’emblée d’exclure
Uhypotheése que la gerbe a été engendrée par un v en provenance de la source. Par ailleurs, sa
forme est moins réguliére et plus large par rapport o celle des images dues auz vy, ce qui favorise
Uhypothése d’origine hadronique de cet événement.

Fic. 3.21: Définition des paramétres de Hillas
obtenus a partir d’un ajustement a la distribution
de la charge dans limage d’une gaussienne bi-
dimensionnelle.

S*(posmon delasource)

— la demi-longueur oy, ;

— la demi-largeur oy ;

— I’angle de pointé oy ;

— la distance angulaire D du barycentre de la distribution des charges C a la source Sy.

A partir des distributions de ces paramétres pour des v simulés et des hadrons réels,
on recherche les coupures donnant la discrimination optimale entre les 7y et les hadrons.
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La premiére étude de la méthode des moments adaptée a I’expérience CAT a conduit a
des valeurs des coupures suivantes [57] :
— coupures sur la forme de 'image :

2.0 < oy, (mrad) < 5.0
0.7 < 0y (mrad) < 1.5
8.5 < D (mrad)

— coupure sur 'orientation de 'image : ay < 9°.

Les valeurs maximales des deux premiéres coupures permettent de rejeter les gerbes
hadroniques plus diffuses et donc produisant des images plus longues et plus larges. Les
valeurs minimales quant a elles visent & mieux discriminer les muons isolés qui consti-
tuent un fond important au voisinage du seuil en énergie du télescope®®. La coupure sur
la distance D sert a exclure les images dues aux gerbes de faible paramétre d’impact (<
50 m), dans lesquelles les fluctuations de la lumiére sont importantes et dont les images
deviennent circulaires, ce qui rend quasi-impossible toute discrimination y-hadrons.

La performance de la méthode des moments (et de toute méthode de sélection d’événe-
ments en général) peut étre estimée de la facon suivante. Notons e, efficacité de sélection
des 7, c’est-a-dire la fraction de v qui passent les coupures, et €5, la valeur correspondante
pour les hadrons. Le facteur de rejet des hadrons Ry, est alors égal a 1/¢;,. Comme les
rapports observés “signal sur bruit” sont faibles, les fluctuations du fond hadronique sont
la source dominante d’incertitude statistique. Par conséquent, 1’efficacité de la procédure
de sélection peut étre caractérisée par le rapport de la fraction des images dues aux vy qui
passent la sélection, a la fluctuation du bruit de fond résiduel :

Q= ﬁ ) (3-7)

appelé pour cette raison “facteur de qualité”. Ce facteur permet de comparer deux
stratégies de sélection différentes pour le méme télescope. Par contre, il ne tient pas compte
de la contribution au rejet hadronique d’une logique de déclenchement particuliére, et ne
peut donc pas étre utilisé pour des comparaisons entre différents télescopes.
En appliquant les coupures mentionnées a des images de 7 simulées, venant du zénith,
pour une source ayant un spectre proche du spectre observé sur la nébuleuse du Crabe,
4% x E~25% ¢m~2 57! TeV~!, on obtient une efficacité de sélection des v, €, ~ 33%. Ces
mémes coupures apportent un facteur de rejet R, ~ 74 dans les données réelles prises

hors source au zénith, ce qui conduit & un facteur de qualité estimé ) ~ 2.8.

Une autre fagon d’évaluer la performance d’une méthode de sélection est de calculer la
signification N, du signal S dans les coupures, c’est-a-dire le nombre d’écart-types

288G la trajectoire d’un muon passe hors du miroir, son image est en forme d’arc dont la longueur diminue & mesure
que le paramétre d’impact augmente. A des distances d’impact > 10 m, les petits arcs dus aux muons sont difficilement
discernables des images dues aux gerbes de basse énergie. Une autre précaution a été prise pour tenir compte de la difficulté
de distinguer les événements prés du seuil — au moyen d’une coupure supplémentaire sur la charge totale dans I’image, en
exigeant Qtot > 30 photoélectrons.
Notons aussi que dans le lot original de coupures proposé par Hillas [54], on n’imposait que des limites superieures sur o,
et o; car la caméra de I'imageur de Whipple, pour laquelle les coupures ont été adaptées, ne possédait pas & I’époque de
sensibilité suffisante pour pouvoir détecter les muons isolés.
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au dessus de la fluctuation du fond cosmique obtenu pour un temps d’observation donné.
Dans le cas des données réelles,

_ S _ Non — BNorr _ Ton
= = , avec [ =
\/NON + B?Norr \/NON + B%2Norr

ou Non et Nopr sont le nombre d’événements retenus par la sélection pour des temps
respectifs d’observation Toy et Torr, passés sur la source (ON) et sur la région de controle
(OFF).
Dans le cas des simulations, pour un taux de déclenchement D., des v simulés, le signal vaut
S =¢e,D,Ton (D, ~ 0.1 Hz pour une source de type “Crabe”). Le fond hadronique utilisé
dans toute extraction du signal dans I'analyse de CAT provient des données réelles prises
hors source. Le nombre d’événements hadroniques dans les coupures Nopr = €, Dy ToFF,
D, étant le taux de déclenchement global (D, ~ 15 Hz dans les données réelles). La
signification vaut alors

(3.8)

ag )
Torr

S €4 D, x 60
No = = — Ton/1h . 3.9
/St BB+ )Norr  /&D, + (B + DeDn VTon/1h (3.9)

On voit que pour une source dont ’émission est stable (tel est le cas de la nébuleuse
du Crabe), la signification croit proportionnellement a la racine carrée du temps d’ob-
servation. Pour les données prises au transit de cette source (angle zénithal ~ 21°), la
signification obtenue avec la méthode des moments vaut N, ~ 2.9,/Tpy/1h.

Dans sa version originale [54], la méthode des moments a été congue afin de pouvoir
mettre en évidence I’émission & haute énergie en provenance d’une source ponctuelle. Les
valeurs des coupures a appliquer ont été obtenues indépendamment de 1’énergie, a partir
des simulations a des angles zénithaux différents d’un spectre de 7 en loi de puissance,
d’indice spectral donné. Aprés avoir accompli cette tache [100], la méthode des moments
a été modifiée pour tenir compte de la dépendance des paramétres d’image de 1’énergie,
via la charge totale dans I'image |76, 75]. Cette version plus performante de la méthode
des moments, baptisée “extended supercuts”, a été adaptée par G.Mohanty aux données
de CAT [74]. On examinera les performances des “extended supercuts” dans le paragraphe
qui suit, en comparaison avec la méthode standard d’analyse de CAT.

3.5.2 La méthode du y?

Bien que la méthode des moments permette de faire ressortir d’une maniére efficace le
signal v par rapport au bruit de fond, elle repose sur une approximation de la distribution
de charge dans les images dues aux 7y par une gaussienne bi-dimensionnelle. Or, les images
réelles sont fortement asymétriques (voir la figure 3.22), en raison du développement
longitudinal et latéral d’une gerbe, combiné aux propriétés géométriques de ’émission
Tcherenkov dans I’atmosphére.

Par conséquent, la mesure de 1’énergie par la méthode des moments [75| perd en précision,
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car elle se fait a partir de la quantité totale de lumiére dans I'image, et ne tient pas compte
de la distribution réelle des charges, qui varie en fonction de la position de 'imageur par
rapport & 'axe de la gerbe?®. Pour cette méme raison, la reconstruction événement par
événement de 'origine angulaire des gerbes en provenance d’une source ponctuelle n’est
possible avec la méthode des moments qu’avec 'utilisation de plusieurs télescopes en
montage stéréoscopique tels que HEGRA.

g‘: 3 5‘5\0\ T ‘ T 17 ‘ T T T T 1 11 \E 20 ;\ T \E
C 418 =
Q 2.5 +— — C i
o T ¢ 116 = =
T 2 14 - N
-~ = 112 & =
© 1.5 |- - 10 & =
2 F 18 & s =
< 1 = - B ; é
° - 1,k /. -
S 05 - ! 1 4F \ E
Fo 1 2 = ) —
0 ’t~ A " RO e s 0 == | * —=

0 0.5 1 1.5 2 2.5 -0.2 0 0.2
Distance to source, Longitudinal (°) Lateral (°)

FiG. 3.22: Profils longitudinauz et transverses d’images moyennes de gerbes verticales dues aux vy
de 500 GeV, pour quatre paramétres d’impact différents. La source est en position zéro (indiquée
par une étoile). Les lignes pleines sont obtenues avec le modéle semi-analytique de gerbes (voir
texte), et les lignes pointillées correspondent auz profils moyens issus de la simulation compléte
des gerbes de y. La largeur des profils transverses décroit lorsque le paramétre d’impact augmente.
Cette figure est tirée de la référence [69].

La petite taille des pixels de la caméra de CAT permet de mesurer les détails de la
distribution angulaire de la lumiére dans une gerbe. Afin d’exploiter pleinement I’infor-
mation contenue dans I'image, une nouvelle méthode d’analyse a été mise en ceuvre par
la collaboration CAT [70, 69]. Elle utilise le modéle semi-analytique du développement
moyen des gerbes électromagnétiques dans ’atmosphére [53|, afin de calculer la distribu-
tion de lumiére Tcherenkov dans les images des gerbes de 7.

Ce modéle paramétrise, a profondeur atmosphérique donnée,

— le nombre moyen de particules chargées dans cascade et leur spectre en énergie F ;

— la distribution des angles @ entre leur impulsions et ’axe de la gerbe;

— la valeur moyenne et ’écart-type de l’extension latérale des particules autour de

I'axe;
— les propriétés géométriques de I’émission Tcherenkov.

29En raison de I’inhomogénéité de la distribution latérale de la lumiére Tcherenkov dans les gerbes électromagnétiques.
Par ailleurs, cette distribution ne posséde une symétrie cylindrique de rotation autour de I’axe d’une gerbe qu’en premiére
approximation, & cause de l’effet du champ géomagnétique (voir la chapitre 4) qui écarte les électrons et les positons dans
la gerbe dans les directions opposées.
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A partir de ces paramétrisations (vérifiées par la simulation compléte des gerbes), une
densité moyenne de charge dans le plan focal s’obtient par 'intégration sur 6 et E de la lu-
miére provenant des particules chargées a I'altitude z donnée® et ensuite, par sommation
des contributions de chaque altitude. Faute de paramétrisation détaillée de la distribution
latérale des particules dans [53], les profils transverses®' ont été ajustés par Monte-Carlo.
Une fois le modéle validé pour la densité de lumiére au sol (voir la figure 3.22), la construc-
tion des images moyennes (dits “abaques”) des gerbes électromagnétiques s’est faite pour
des différents angles zénithaux 6, de 0° a 60° par pas de 0.05 en cosinus, ainsi que pour
des différentes valeurs de I’énergie E, et de paramétre d’impact dp, du rayon <y primaire.

Afin de comparer les images réelles de gerbes & des images théoriques moyennes dues
aux 7, on construit une fonction de type x? a partir des charges mesurées Q"¢ et celles
Q! prédites par le modéle. Cette fonction dépend des 5 paramétres suivants :

— D'énergie E, du rayon 7 primaire;

— Dorigine angulaire S de la gerbe projetée dans le plan focal de la caméra (Xs,Ys);

— les coordonnées polaires de son impact par rapport au télescope (dp,,9).

[’expression de x? a été améliorée au cours du temps |9, 57| afin de mieux tenir compte
des différentes sources de fluctuations de charge, et sa version finale adoptée [83] est

2
X2 _ Z (anes _ Q?heo)
mes theo mes theo 2°
© BiAt+ (o77") +0.16 Q' + 2.70 (—Q, ;Q, ) QT+ )

0.09 (
+ 2

Le dénominateur de chaque terme du x? représente la somme des variances des diffé-
rentes contributions a la fluctuation de charge pour le pixel donné :
— la variance B;At due au bruit de fond du ciel, estimée & partir des événements a
porte large (Cf pages 38, 61);
le bruit électronique de porte (67°"°)?, mesuré & I’aide des acquisitions spéciales
“dans le noir”, avec des conditions de déclenchement relachées;
— la variance (0.4,/Q™)? due a la fluctuation de gain des phototubes, proportionnelle
a la charge mesurée;
— la fluctuation de lumiére Tcherenkov dans la gerbe (les deux derniers termes), pa-
ramétrisée a partir des images simulées de 7.
La somme dans l'expression du y? est limitée au petits pixels dont la charge mesu-
rée ou théorique est supérieure a QQseuiy = 2 photoélectrons. Sachant qu’en absence de la

contribution des étoiles, le bruit total dans un petit pixel opryir = \/ (oP")2 + B;At ~

v0.42 4 0.22 ~ 0.62 p.e. pour un fond du ciel moyen du champ stellaire de la nébu-
leuse du Crabe, la valeur choisie de ()4, correspond a environ 3.2 écarts-type au-dessus
du bruit moyen et permet de ne retenir que les pixels contenant une information physique.

30En tenant compte de 1’atténuation atmosphérique et de P’efficacité quantique des phototubes.

31Le profil transverse présente un pic marqué, bien décrit par une dépendance en e_k(m)“", z et y étant les coordonnées
longitudinale et transverse par rapport a ’axe de ’image. La distribution bi-dimensionnelle de charge est paramétrisée par
tranches transverses d’un pas de 1 mrad et représente la densité de charge au sol. La charge dans un pixel est ensuite
obtenue en intégrant cette distribution sur son angle solide.
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Afin de minimiser le temps et assurer la convergence de I'ajustement, on définit la
premiére approximation des paramétres (“conditions initiales”) & partir des relations em-
piriques entre I'énergie E., et le parametre d’'impact dp, du rayon v, et les valeurs mesu-
rées®?. La procédure passe d’abord par les étapes préliminaires suivantes :

— le nettoyage de I'image a deux seuils Q;,r = 2 p.e. et Qsyp = 4 D.e.;

Un pixel de charge mesurée Q;**° n’est retenu ici que si

soit QI > Quup
soit Qiny < Q7" < Qsup et I'un de ses 6 voisins a une charge supérieure a @)y,

— la recherche de groupements de pixels contigus laissés par le nettoyage précédent ;
on ne retient que le corps principal de I'image ;

— le calcul pour ce dernier des paramétres (o, 0y, Qu, D, C, A, ¥, n (voir la fi-
gure 3.23)), servant a définir les conditions initiales (CI);

— la présélection des images avec les coupures 1 < o (mrad) <9 et 0 < oy(mrad) < 5
destinées & exclure de I'ajustement les événements diffus de nature hadronique.

La minimisation du x? conduit aux valeurs estimées (Ev,dfyﬁ,,é,)f 5,Ys) des 5 paramétres
mentionnés plus haut. Parmi ces paramétres, certains peuvent étre fixés selon 1’objectif
que l'on vise. Dans le cas le plus courant, lorsque la source observée est ponctuelle a
I’échelle de la résolution angulaire du télescope, et sa position connue, seuls 1’énergie E7
et le paramétre d’impact d]~77 estimés sont laissés libres dans I’ajustement.

Oy
cam

S (hyp. ext.)

Fic. 3.23: Définition des
conditions initiales des
parameétres  géométriques
de [lajustement. Deuz
hypothéses de [lorigine
angulaire d’une gerbe sont
considérées, intérieure
et ewtérieure. Par consé-
quent, l'angle de pointé
a wvarie entre 0° et 180°.
Cette figure est tirée de la
référence [83].

S* (position dela source)

oxcam
L’origine angulaire S de la gerbe est fixée dans ce cas sur ’axe A principal de I'image
nettoyée selon la procédure décrite plus haut, a la distance D de la source Sy au bary-
centre C' (voir la figure 3.23). Deux ajustements sont effectués, correspondant d’abord a
I’hypothése intérieure (¢ = V), puis a ’hypothése extérieure (¢ = ¥ + ) de I’origine an-
gulaire, ¥ étant ’angle azimuthal dans la caméra de I'image nettoyée. Les valeurs gardées

3215 charge totale dans ’image Qo+ et la distance D de la source au barycentre de I'image C. On peut trouver les
formules empiriques utilisées dans [83].
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de la probabilité P(x?) et de 'angle de pointé a = n — ¢ (voir la figure 3.23) sont celles
du meilleur ajustement.

Les distributions de la probabilité P(x?) pour des 7 simulés et des hadrons réels sont
présentées sur le diagramme du haut de la figure 3.24. Les deux autres diagrammes de la
méme figure montrent ’effet de la coupure de forme sur la distribution de I’angle de pointé
a, sur I’exemple des données réelles. Comme on tient compte du sens de développement des
gerbes, les valeurs de I’angle de pointé o vont jusqu’a 180° & comparer a la valeur maximale
de 90° dans la méthode des moments, ce qui introduit un facteur 2 supplémentaire dans
le rejet du fond hadronique.

004 |- (a)

0.02

0 0.2 04 0.6 0.8 1

2

e F‘)(‘X‘) FiG. 3.24: (a) Distributions de P (x?) pour
L : : : : : : T des v simulés (histogramme) et des ha-
drons réels (points). La ligne verticale in-
dique la valeur de P(x?) choisie pour la
coupure de forme. (b) Distributions brutes
de Uangle de pointé o dans les données ON
(histogramme) et OFF (points) prises au
cours de 30 min d’observation sur Marka-
ol rian 501 en Avril 1997. (¢) Mémes distri-

O 20 40 60 80 100 120 140 160 180 butions, avec la coupure de forme P (x%) >

0.85.
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L’optimisation des coupures sur P(x?) et « a été faite par la recherche du maximum
de la signification N, dans les données et dans la simulation, pour des sources de I'inten-

sité d’émission forte, moyenne et faible par rapport a celle observée sur la nébuleuse du
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Crabe [83]. Le choix final des coupures®® est le suivant :

P(x*) >0.35 et a<6° . (3.10)

Performances de la méthode La méthode du x? apporte un facteur de rejet
hadronique R; ~ 180, environ 2.5 fois plus important que celui de la simple méthode
des moments. L'efficacité de sélection de - est de 38%, et le facteur de qualité vaut
5.1 (contre 2.8 dans la simple méthode des moments). Ce sont les valeurs moyennes,
obtenues par simulation au zénith d’un spectre de la source de type “Crabe”, suivant un
loi de puissance d’indice intégral -1.55. La figure 3.25 montre ces quantités en fonction de
I’énergie reconstruite de . On voit que la méthode est plus performante & haute énergie,
avec un facteur de qualité qui atteint des valeurs supérieures a 20 a I’énergie E~7 > 4 TeV.

Fi1G. 3.25: Les performances de la mé-
thode du x* au zénith, en fonction de
l’énergie reconstruite de y. Diagramme
du haut représente le facteur de rejet

hadronique R, = 1/en. Les triangles
correspondent o une sélection avec les
coupures (3.10), et les ronds — aux

coupures de forme P(x?) > 0.35 et
de charge uniquement. Les deux autres
I T[] diagrammes représentent l’efficacité de
,,,,,,,,,,, sélection des vy, €, et le facteur de qua-
I - 1 | lit¢ Q = e, /Ry, Cette figure est tirée
de la référence [83].

,,,,,,,,,, oo o dddd

| E, (Tev)

10 1

Lorsqu’on 'applique aux données prises au transit (6, ~ 21°) de la nébuleuse du
Crabe, la méthode du x? donne la signification horaire N, = 4.51/Tox/1h, meilleure que
celle de la simple méthode des moments.

Enfin, on va comparer les performances de la méthode du x? a celles de la version
plus performante de la méthode des moments®*, “extended supercuts”, qui consiste &
appliquer sur les paramétres de Hillas des coupures dépendant de la charge totale dans
I'image [76, 75]. La figure 3.26 montre que les “extended supercuts”’, adaptées aux données
de CAT [74], permettent d’avoir le taux de 7 dans les coupures plus important par rapport
a la méthode du 2, grace a une meilleure efficacité de sélection de 7, mais le facteur de
rejet hadronique reste inférieur a celui de la méthode du 2, et cette derniére donne la

33 Auxquelles s’ajoutent les coupures en charge Q:ot > 30 p.e. et Q4 > 3 p.e., mentionnées plus haut dans ce chapitre.
34Cette méthode est actuellement la méthode officielle de la collaboration Whipple.
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signification de détection meilleure. Un autre désavantage déja mentionné de la méthode
des “extended supercuts” est la résolution en énergie moins bonne (qui vaut ~ 36% contre
~ 22% dans la méthode du x?).

‘_‘4’\ 5 R L L L
é C . Analyse)(2 ]
>4 o "Extended supercuts’ B
% ]
® 3k ° o ] ,

- o 1 Fia. 3.26: Comparaison des performances
2 . ° 1 entre la méthode du x? et les “extended su-
1B . 1 percuts”, en fonction de l’angle zénithal 0,.

B . 1 Le diagramme du haut représente le taur de
0 1 7y apres les coupures, dans les données prises

. Analysex2 ]

o "Extended Suparcuts’ 1 par CAT sur la nébuleuse du Crabe, le dia-

z E
£5 2 gramme du bas — la signification statistique
o] E 1 .
s = ¢ 1 horaire correspondante. Cette figure est adap-
i3 E i ] ., Lpe
Z3E ° 5 o 1 tée de la référence [74].
2 E o 1
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S
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Chapitre 4

Sources d’incertitudes dans 1’analyse

4.1 L’effet du champ magnétique terrestre
sur les images des gerbes atmosphériques

Le développement des gerbes atmosphériques est affecté par le champ magnétique
terrestre. Le mouvement des particules chargées dans le champ B est régi par ’équation :

p=tevAB (4.1)

ou p est 'impulsion de la particule de charge +e et v sa vitesse. Dans le cas d’un champ
statique et uniforme, la particule décrit une hélice circulaire ; la fréquence de rotation (en
projection sur le plan perpendiculaire au champ) est donnée par la formule classique [68] :

w ec?B
= _— = 4.2
g 2 27E (42)
et le rayon de gyration par
E
P e (4.3)

w ec?B  eB

(vs et py étant les projections respectives de la vitesse et de I'impulsion sur le plan per-
pendiculaire au champ).

Cocconi [25] a été I'un des premiers a signaler le role du champ géomagnétique dans
’élargissement de la distribution latérale des gerbes. Dans le domaine des détecteurs a effet
Tcherenkov atmosphérique, le groupe de 1'Université de Durham [20] a étudié I'effet du
champ magnétique sur la forme et 'orientation des images de gerbes. Le présent chapitre
décrit la maniére dont nous en avons tenu compte dans ce travail®.

4.1.1 Le champ géomagnétique du site de Thémis

Le champ magnétique terrestre est en fait la superposition de plusieurs champs en-
gendrés par différentes sources dont la plus importante est la partie fluide conductrice du

11’auteur tient & remercier R. U. Beisembaev [11], qui a attiré son attention sur l’importance des effets du champ
magnétique dans ’analyse des données des télescopes a effet Tcherenkov atmosphérique.
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noyau de la Terre (contribuant pour environ 90%). A partir de mesures réguliéres de ’am-
plitude et de la direction du vecteur B effectuées par plusieurs groupes, on peut construire
des modéles [43] tels que IGRF (International Geomagnetic Reference Field) ou WMM
(World Magnetic Model), mais le caractére irrégulier des variations de champ nécessite
des remises a jour périodiques du modéle. Les modéles IGRF95 (valable de 1995 & 2000)
et IGRF2000 (valable de 2000 & 2005) nous ont fourni les caractéristiques du champ sur
le site de Thémis pour les donnés prises de 1996 & 20022. La précision obtenue avec les
modéles IGRF ou WMM dans leur période de validité (erreur d’environ 30 minutes d’arc
en direction et de 200 nT en amplitude) est suffisante pour nos applications, étant donnée
I'intensité de champ qui varie selon le lieu de 25000 & 65000 n'T environ).

Les paramétres décrivant le champ géomagnétique en un point quelconque de la sur-
face terrestre (voir Fig.1) sont :

Z 4
True North

Magnetic

orth
Zenith
D
X True East
|
F
Fd
The Magnetic
Elements

S]is;n;‘:r;ajzz t;;lzp[(;sg(}?tes de vecteur du F1G. 4.2: Les repéres {G} et {C}.

— la déclinaison magnétique D, c’est-a-dire ’angle entre le Nord géographique et
le Nord magnétique ; la déclinaison D est comptée positivement lorsque la direction
mesurée est a I’Est du Nord géographique;

— P’inclinaison magnétique I, c’est-a-dire I’angle entre le vecteur de champ ma-
gnétique et le plan horizontal ; I'inclinaison I est comptée positivement lorsque le
champ est orienté vers le bas;

— DP’intensité du vecteur de champ magnétique B.

2Ces modéles consistent 4 développer le potentiel vecteur géomagnétique en une série de fonctions harmoniques sphé-
riques [42]. Les coefficients des modéles vont jusqu’a ’ordre 10 du développement.
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Altitude 1.65 km

Date D I H X Y Z B
(année) | (degré) (degré) (nT) (nT) (nT) (nT) (nT)
1996.75 | -1d 51m | 58d 2m 23995 23982 =773 38452 45324
1997.75 | -1d 43m | 58d 2m 24008 23997 -721 38478 45353
1998.75 | -1d 36m | 58d 3m 24020 24011 -670 38504 45382
1999.75 | -1d 28m | 58d 3m 24033 24025 -618 38530 45411
2000.75 | -1d 21m | 58d 3m | 24047 24040 -568 38548 45433
2001.75 | -1d 14m | 58d 2m 24061 24055 -519 38563 45453
2002.39 | -1d 10m | 58d 2m 24070 24065 -487 38572 45466

Date dD dI dH dX dY dZ dB
(année) | (min/an) | (min/an) | (nT/an) | (nT/an) | (nT/an) | (nT/an) | (nT/an)
2002.39 7 -0 14 15 49 15 20

Altitude 11 km

Date D I H X Y Z B
(année) | (degré) (degré) (nT) (nT) (nT) (nT) (nT)
1996.75 | -1d 52m | 58d 1m 23896 23883 =778 38276 45123
1997.75 | -1d 45m | 58d 2m 23908 23897 =727 38302 45151
1998.75 | -1d 37m | 58d 2m 23921 23911 -676 38328 45180
1999.75 | -1d 30m | 58d 2m 23934 23926 -624 38354 45209
2000.75 | -1d 22m | 58d 2m 23947 23940 =975 38371 45231
2001.75 | -1d 15m | 58d 2m 23961 23955 -925 38386 45250
2002.39 | -1d 11m | 58d 1m 23970 23965 -494 38395 45263

Date dD dI dH dX dY dZ dB
(année) | (min/an) | (min/an) | (nT/an) | (nT/an) | (nT/an) | (nT/an) | (nT/an)
2002.39 7 -0 14 15 49 15 20

Altitude 25 km

Date D I H X Y Z B
(année) | (degré) (degré) (nT) (nT) (nT) (nT) (nT)
1996.75 | -1d 54m | 58d Om 23748 23735 -786 38015 44823
1997.75 | -1d 46m | 58d 1m 23761 23749 =735 38041 44852
1998.75 | -1d 39m | 58d 1lm 23773 23763 -684 38066 44880
1999.75 | -1d 32m | 58d 1lm 23786 23777 -633 38091 44908
2000.75 | -1d 24m | 58d 1m 23799 23792 -584 38109 44930
2001.75 | -1d 17m | 58d Im 23813 23807 -535 38123 44949
2002.39 | -1d 13m | 58d Om 23822 23816 -504 38132 44961

Date dD dI dH dX dY dZ dB
(année) | (min/an) | (min/an) | (nT/an) | (nT/an) | (nT/an) | (nT/an) | (nT/an)
2002.39 7 -0 14 15 49 14 20

TAB. 4.1: Paramétres de champ géomagnétique a Thémis, obtenus année par année avec les
modéles IGRF95 et IGRF2000 pour la période du 1¢" Octobre 1996 au 22 Mai 2002 pour 3

altitudes.

75




Les composantes verticale (Z) et horizontale (H), ainsi que la décomposition en X, Y et
7Z sont souvent utilisées®. Les valeurs prédites par les modéles IGRF95 et IGRF2000 pour
le site de Thémis pour chaque année de fonctionnement de CAT sont indiquées dans le
tableau 4.1 pour trois altitudes : celle du site 1650 m, 11 km et 25 km, ces derniéres étant
pertinentes pour les gerbes atmosphériques. On vérifie que, pour la période concernéee, les
variations de I'intensité et de la direction du champ avec le temps et avec I'altitude restent
petites par rapport & la précision garantie par les modéles. On pourra donc considérer le
champ magnétique local comme statique et uniforme en prenant la moyenne des valeurs
du tableau, soit B = 45209 nT, X = 23926 nT, Y = —624 nT et Z = 38354 nT. *

4.1.2 Les asymétries induites dans les gerbes et leurs images par
le champ géomagnétique

En l'absence de composante horizontale du champ magnétique, le développement
moyen d’une gerbe ne dépendrait pas de l'azimuth géographique ¢ de sa direction
d’arrivée ; seuls compteraient I’angle zénithal 6 (repére géographique {G} défini sur la
figure 4.2), la nature et I’énergie de la particule primaire. En brisant cette symétrie, la
composante horizontale du champ terrestre introduit une dépendance en ¢. En effet, la
force de Lorentz (4.1) tend a écarter les électrons et les positons; par suite, la distribution
au sol des photons Tcherenkov produits par les uns et les autres est modifiée et la quantité
de lumiére recue par le télescope dépend de 'angle de la ligne de visée avec le champ,
donc de ’azimuth géographique ¢ du télescope. Quand on suit une source donnée, 6 et ¢
sont fonctions I'un de 'autre ; il sera donc important dans la simulation de tenir compte,
a angle zénithal donné, de I’azimuth qui conditionne les effets magnétiques. [.’écartement
subi par les particules positives et négatives de la gerbe est minimal quand I'axe de la
gerbe est paralléle au champ magnétique et maximal quand il lui est perpendiculaire.
Comme le champ pointe vers le Nord et vers le bas (& environ 32° de la verticale), les
effets sont plus marqués dans I’étude d’une source passant au transit au Nord. Par
ailleurs, les gerbes arrivant avec un grand angle zénithal 6 se développent sur une plus
grande distance, ce qui accroit ’écartement des charges dii a la force magnétique. Aussi,
pour illustrer les effets magnétiques dans cette section, avons-nous choisi des exemples
avec 6 = 60°.

Si maintenant on s’intéresse & la déformation des images elles-mémes, il nous faut
passer dans le repére {C'} 1ié¢ a la caméra (défini sur la figure 4.2 par les vecteurs unitaires
i, ¥ et ). Dans le plan focal {1, 7}, la projection de la force de Lorentz moyenne (paralléle
A WA B car les trajectoires des particules sont proches de la direction visée) est donnée par
= —i-B,+©-B,. Cette direction privilégiée brise une autre symétrie qui existerait en
I’absence de champ : la forme de I'image dépend maintenant de I'azimuth ¥ dans le plan
focal {u, 7} (ou “azimuth-caméra”) qui, avec le paramétre d’impact, définit I'intersection
de laxe de la gerbe avec le plan {#,v}. La distribution au sol des photons Tcherenkov
résulte du dédoublement de la tache qui existerait en ’absence de champ, I’écartement

3Le tableau 4.3 présente tous les repéres qui seront utilisés dans ce chapitre.

4La déclinaison pour le site de Thémis est effectivement trés petite. Au démarrage de CAT, sa valeur absolue ne dépassait
pas 2 degrés et elle continue a diminuer. En conséquence, on aurait pu fixer D & zéro.
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Fi1G. 4.3: Pour les gerbes de vy, arrivant sur le site de Thémis en provenance du Nord, la force
de Lorentz pointe horizontalement, étirant chaque gerbe dans la direction Est-Ouest (v ici). Dans
les exemples (a) et (b), les gerbes simulées a l'angle zénithal @ = 60° ont l’énergie E=5 TeV et
le paramétre d’impact vaut dp=250 m. (a) Le diagramme de gauche en haut indique la valeur
moyenne de la charge recueillie dans la caméra pour chaque intervalle en azimuth-caméra V. La
demi-longueur de chaque barre verticale correspond a un écart-type de la distribution de charge.
Dans cet exemple ou Uy = 0, si l'impact se trouve soit a U’Est soit a I’Ouest (¥ = +x/2) par
rapport au télescope, la quantité de lumiére recue, donc la charge recueillie dans la caméra, est
minimale (voir le texte) ; inversement, elle est mazimale si limpact tombe au Nord ou au Sud
du télescope (¥ = 0 ou w). (b) Le diagramme de droite en haut donne la valeur moyenne du
rapport longueur/largeur de l’image en fonction de U, les barres verticales indiquant les écarts-
types correspondants comme en (a). Le comportement de ce rapport en fonction de VU est opposé
a celui de la charge regue. (c) Le diagramme de gauche en bas explique la variation observée
en fonction de l'angle ¥V avec l'aide d’un schéma montrant la tache dédoublée au sol. L’effet
est mazimal pour les paramétres d’impact dp de gerbes proches au rayon de la tache de lumiére
Tcherenkov. On voit qu’en sortant au-dela de ce rayon, Ueffet est inversé (lorsqu’on passe de Aq
a Ag). (d) Les diagrammes de droite en bas présentent les résultats de simulations confirmant
Uinversion, celui de gauche montre le comportement de la charge totale dans limage et celui
de droite - la longueur moyenne de l'image, avec les écarts-type correspondants. Les v d’énergie
E =560GeV ont été simulés venant du Nord, ¢ 0 = 22°, a dp = 138 m (courbes en trait plein),
et a dp = 170m (pointillé).

des centres se faisant selon la direction £. La quasi-symétrie entre particules positives et
négatives entraine ’équivalence de deux directions différant de 180° en W. Lorsque I'impact
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de la gerbe dans le plan {, v} tombe précisément a gauche ou a droite du télescope dans la
direction /, le miroir échantillonne mal une des taches et cet azimuth-caméra correspond
a4 un minimum relatif de lumiére. Aussi avons-nous choisi comme azimuth-caméra de
référence, 'angle ¥, correspondant a la direction perpendiculaire & £ :

—B, sinp + By cos ¢

tan¥y = B,/B, = - - 4.4
an=o / B, cosfcos ¢ + By cosfsin g — B, sinf (44)

qui correspond au maximum de lumiére regue par la caméra pour des impacts suffisam-
ment, proches. C’est bien ce qu’on vérifie en simulant des gerbes de direction incidente
donnée tombant tout autour du télescope (angle ¥ aléatoire) & une distance fixe de
laxe (figure 4.3). Par ailleurs, les simulations effectuées a angle zénithal fixe et pour des
azimuths géographiques ¢ différents, montrent que la direction dans la caméra donnant
en moyenne le maximum de lumiére est en parfait accord avec les prévisions de la formule
(4.4) (figure 4.4). L’écartement des particules de charges opposées se faisant dans la
direction Z, le rapport longueur/largeur de I'image est évidemment minimal quand I’axe
de I'image est perpendiculaire a Z donc pour ¥, = 0 (figure 4.3).

Dans I’étude des images de gerbes, le champ magnétique terrestre nous oblige a faire
deux corrections : la premiére concerne la reconstruction de 1’énergie et le deuxiéme
la reconstruction de la direction des gerbes. Notre but est de paramétriser les effets
magnétiques a partir de simulations, afin de pouvoir les corriger dans les données réelles.

Fia. 4.4: Azimuth-caméra Uy (correspondant au mazimum
de lumiére a paramétre d’impact dp = 250 m et énergie
\ E=5 TeV donnés) de gerbes d’angle zénithal 8 = 60° en
fonction de leur azimuth géographique : la courbe représente
la prédiction de la formule (4.4), Les points représentent les
angles Uy obtenus a partir de simulations (¢ = 0° correspond
a U'Est et ¢ = 90° au Sud).

4.1.3 Correction magnétique pour la reconstruction de I’énergie

Les simulations nous montrent que pour une énergie F, une direction incidente (6 et
¢) et un paramétre d’impact dp fixés, la valeur moyenne de la charge enregistrée dans
I'image varie sinusoidalement avec I’azimuth-caméra ¥ (diagramme de gauche de la figure
4.5) selon :

F = Acos(2(¥ —¥y)) +C, (4.5)

Pangle ¥y donné par I’équation (4.4) correspondant au maximum de signal. Les valeurs
de A et de C sont ajustées a partir des données de la simulation. Dans les analyses
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antérieures de l'expérience CAT, la valeur estimée EKY de D’énergie d’'un gamma ne
prenait pas en compte les effets du champ magnétique terrestre. Les simulations nous
permettent d’évaluer le biais induit par ce dernier et par suite de le corriger : le
diagramme central de la figure 4.5 montre la variation avec ¥ du rapport de 1’énergie
estimée E, A D'énergie vraie E,. Elle se paramétrise également selon la formule (4.5),
tout comme le rapport longueur/largeur des images (diagramme de droite de la figure 4.5).
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FiG. 4.5: Variation de valeurs moyennes de la charge enregistrée, du rapport E~7/E7 et du rapport
longueur/largeur de l’image en fonction de l’azimuth-caméra U (en radians). Dans la simulation,
les v ont une énergie de 5 TeV et le parameétre d’impact vaut dp=250 m. Le télescope pointe
vers I’Est avec un angle zénithal 60°. Les fleches indiquent la valeur Wy pour laquelle la valeur
moyenne de la charge est mazimale.
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Fic. 4.6: Variation sinusoidale en fonction de ¥ (4.5) du rapport énergie estimée/énergie
vraie(estimation par la méthode d’analyse standard de CAT), pour 3 azimuths géographiques ¢
différents a l’angle zénithal de 8 = 60°. L’amplitude de variation est mazimale auw Nord et mi-
nimale au Sud. En revanche, pour les gerbes en provenance du Sud, la valeur moyenne du biais
en énergie est mazrimale et atteint 25%. Dans cette simulation, [’énergie des vy est de 5 TeV et
le paramétre d’impact vaut 250 m.

Dans ce qui précéde, nous nous sommes placés a direction incidente fixée, celle-ci étant
définie par 'angle zénithal 6 et I’azimuth géographique ¢. Les simulations montrent que,
lorsque ¢ varie a 6 fixé, les coeflicients A et C' de la formule (4.5) dépendent linéairement
du sinus de I’angle T entre la direction du 7 incident et le champ magnétique. Cet angle
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T est donné par :
cosT = B,,/B = (B,sinf cos ¢ + Bysinfsinp + B, cos§)/B (4.6)
ol les notations sont celles de la figure 4.2. On peut donc écrire :
C=0CsinT+Cy, A=A;sinT + Ay, (4.7)

paramétrisation dont on vérifie sur la figure 4.7 ’accord avec les simulations. On rend
compte ainsi des différences d’amplitudes A entre les gerbes venant du Nord et celles
venant du Sud®, effet signalé plus haut et illustré par la figure 4.6.

Dans I’étude d’une source donnée pour laquelle I'angle ¢ est fonction de I’angle zénithal
6, il suffira de connaitre les coefficients Cy, C1, Ag et A;. en fonction de 0 (& E et dp fixés),
la formule (4.7) donnant alors la dépendance azimuthale. Nous procéderons ainsi pour la
nébuleuse du Crabe. La figure 4.8 montre comment varient 6, ¢ et T en fonction du temps
pour cette source qui passe au transit au Sud et pour deux autres objets, I’'un transitant
au zénith et 'autre au Nord.
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Fig. 4.7: Variation avec 'azimuth géographique ¢ des paramétres C (valeur moyenne) et A
(amplitude de variation) relatifs au rapport énergie reconstruite/énergie vraie pour E = 5 TeV,
dp =250 m et 8 = 60°. Les points sont obtenus par simulation et la courbe représente la formule
(4.5) aprés ajustement des paramétres Cy, C1, Ay et Ai. L’azimuth ¢=0° correspond a U'Est,
©=90° au Sud.

4.1.4 Correction magnétique pour la reconstruction de la direc-
tion

Le second effet du champ magnétique terrestre sur les images de gerbes atmosphériques
concerne la direction de ’axe de I'image dans le plan focal qui sert a déterminer I’angle

50n notera au passage que le biais moyen C' est plus important au Sud. Cela est dii au fait que dans 1’analyse standard
de CAT, les gerbes de référence qui servent & modéliser les images moyennes sont tirées & ¢ = 0 (Est) et font donc en
moyenne un angle avec le champ plus grand que celles venant du Sud & méme angle zénithal.
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de pointé . Le champ magnétique déforme légérement ces images en les étirant dans la
direction Z. En conséquence, pour toutes les directions du plan focal, sauf celle qui est
paralléle a 7 et celle qui lui est perpendiculaire, I’axe de 1'image est légérement dévié par
rapport a la direction qu’il aurait en ’absence du champ et qui est censée pointer sur
I'image de la source dans la caméra. La valeur algébrique moyenne de cette déviation, soit
da, varie donc en fonction de I'azimuth-caméra ¥. Les simulations montrent qu’on peut
modéliser cette variation selon :

® =D -sin(2-tan"'(E - tan(¥ — ¥y))), (4.8)

qui revient a faire subir a 'image une affinité paralléle a 7 de rapport E. Ce paramétre,
de méme que D sont obtenus & partir des simulations et la phase W, est donnée
par l'expression (4.4). On verra dans le paragraphe suivant que leffet du champ sur
I’orientation d’images est plus important aux basses énergies et aux petits parameétres
d’impact de v, et aux grands angles T entre le vecteur du champ et la direction visée.

4.1.5 Evaluation détaillée de I’effet géomagnétique

On a évalué l'effet de champ magnétique terrestre sur la résolution en énergie et la
résolution angulaire du télescope a l'aide des simulations complétes des gerbes de .
Sachant & partir des études décrites plus haut, que 'effet est différent pour les sources
qui passent au transit & Thémis au Nord et au Sud, on a effectué les simulations pour les
directions de visée correspondant a la trajectoire dans le ciel de la nébuleuse du Crabe
(pour des angles zénithaux entre celui de son transit au Sud, a 8, ~ 20.5°, et 8, ~ 50°) et
du blazar 1ES1959+650 (pour des angles zénithaux entre celui de son transit au Nord, a
0, ~ 22.5° et 6, ~ 40.5°). Le récapitulatif des directions simulées pour la nébuleuse du
Crabe est présenté par le tableau 4.2. Celles utilisées pour le blazar 1ES1959+650 ont
été choisies avec le méme pas en cosinus de 6,, égal a 0.04.

Le choix des énergies E, et des paramétres d’'impact dp, de 7 simulés est identique a
celui qu’on utilise dans la production des images-type (“abaques”) de gerbes électroma-
gnétiques décrit dans le chapitre 5 (Cf § 5.2). La seule différence entre les deux cas est la
fagon de simuler les azimuths d’arrivée (“azimuths-caméra” W) des gerbes par rapport au
télescope. Dans notre étude de 'effet du champ, on a choisi, pour chaque direction (6, ¢)
visée, 6 valeurs d’azimuth parmi® les 12, décalées de kr /6, (k=0,1,...5) par rapport a
Pazimuth correspondant & Wy(6, ).

En résumant les résultats des simulations, on peut dire, que le facteur principal qui
détermine 'importance de l'effet géomagnétique est la valeur de 'angle Y entre la direc-
tion visée et le vecteur du champ. Aux directions pour lesquelles sin T < 0.5, l'effet est
négligeable. Concernant la nébuleuse du Crabe, vu 1'angle faible entre la direction visée
et le champ aux petits angles zénithaux (voir la figure 4.8), ’effet ne devient important
que pour 6 > 32° (ce qui correspond & sin Y > 0.5). La figure 4.8 présente, entre autres,
I’évolution des valeurs de sin Y pour des sources qui passent au transit & Thémis soit

SEn évitant de prendre les azimuths ¥ opposés, pour lesquels l'effet du champ est identique.
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par le Nord, soit proche du zénith (pour lesquelles la déclinaison ¢ est proche de latitude
de Thémis, 42.5°), soit par le Sud. On conclut en regardant cette figure, que si I'on se
donne une valeur limite de sin T, au-dela de laquelle on ne peut plus négliger de I’effet du
champ, on définit a la fois l'intervalle des angles zénithaux pour une déclinaison donnée,
pour lequel cet effet est & prendre en compte.
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FI1G. 4.8: Evolution de 'angle de hauteur, de l’azimuth géographique, du cosinus de l’angle zénithal
0 et du sinus de l’angle Y entre la direction visée et le vecteur de champ géomagnétique, pour les
trajectoires dans le ciel de 8 sources observées par CAT. La nébuleuse du Crabe passe au transit
au Sud, a 0=20°. Les deux autres objets sont représentatifs de sources passant au transit au zénith
et au Nord respectivement. Les lignes hachurées verticales indiquent la période d’observation ot
le Crabe se trouve a faible angle zénithal (on a choisi la valeur conventionnelle de 6=32° pour
délimiter les petits et grands angles zénithauz).

Les figures 4.9 et 4.10 confirment notre conclusion sur le role de la valeur de sin T,
car elles montrent un effet semblable pour deux simulations, différant par I’angle zénithal
6., mais proches en sin Y. La premiére des deux figures résume l'effet du champ pour
une position dans le ciel de la nébuleuse du Crabe (transit au Sud) correspondant & un
grand angle zénithal, 0, ~ 44° (T =~ 46°), et la deuxiéme — & une position proche du
transit du blazar 1ES1959+650 (au Nord, & 6, ~ 23°; T & 55°). On voit, en comparant
les diagrammes respectifs des deux figures, que 'effet est comparable dans les deux cas
pour des énergies voisines.
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FIG. 4.9: Evaluation de Ueffet du champ magnétique sur la résolution en énergie (diagrammes du
haut) et la résolution angulaire (diagrammes du bas), en fonction de paramétre d’impact dp du
rayon vy primaire. Du haut en bas et de gauche a droite (1-4) sont représentés, pour les différentes
énergies de «y : (1) Amplitude A de variation, de type F' (4.5), de la charge totale Qi dans l'image
(en p.e.); (2) Rapport de Uamplitude A de variation, de type F (4.5), sur la valeur moyenne C
de la charge totale ; (3) Amplitude D de variation, de type ® (4.8), de la distance DB de l’aze de
limage a la source (en mrad) ; (4) Ecart-type de l'amplitude D de variation, de type ® (4.8), de la
distance DB (en mrad). Les résultats sont obtenus & partir des simulations de 7y a l’angle zénithal
0, = 44° et l'azimuth correspondant & la trajectoire dans le ciel de la nébuleuse du Crabe. Les
courbes superposées sont obtenues a l'aide de lissage (1,4) et de paramérisation empirique (3).
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FIG. 4.10: Evaluation de Ueffet du champ magnétique sur la résolution en énergie (diagrammes du
haut) et la résolution angulaire (diagrammes du bas), en fonction de paramétre d’impact dp du
rayon vy primaire. Du haut en bas et de gauche a droite (1-4) sont représentés, pour les différentes
énergies de «y : (1) Amplitude A de variation, de type F' (4.5), de la charge totale Qi dans l'image
(en p.e.); (2) Rapport de Uamplitude A de variation, de type F (4.5), sur la valeur moyenne C
de la charge totale; (3) Amplitude D de variation, de type ® (4.8), de la distance DB de l’axe
de Uimage & la source (en mrad); (4) Ecart-type de amplitude D de variation, de type ® (4.8),
de la distance DB (en mrad). Les résultats sont obtenus & partir des simulations de v a l'angle
zénithal 0, = 23° et l'azimuth correspondant a la trajectoire dans le ciel du blazar 1ES 1959+4-650.
Les courbes superposées sont obtenues a l’aide de lissage (1,4) et de paramérisation empirique (3).
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Les diagrammes du haut montrent 1’effet du champ sur la charge totale dans I'image.
On y apergoit d’abord l'inversion du signe de amplitude de variation (4.5) mentionnée
plus haut dans le texte, plus marquée sur le diagramme de gauche. On note qu’en
valeur absolue, 'effet est plus fort a haute énergie, mais le rapport amplitude/valeur
moyenne est plus important & basse énergie. Quelle que soit 1’énergie du +, 'effet devient
important lorsque le télescope se trouve au-dela de la tache Tcherenkov au sol (définie
par le “plateau” de la distribution latérale de photons, ou la densité de lumiére est a peu
prés uniforme, voir les figures 3.14, 5.2).

Les diagrammes du bas présentent ’amplitude de variation (4.8) de la distance DB
de la source a l’axe de l'image, qui est liée a ’angle de pointé de 'image « par une
relation DB = D,,,, sina, D,,,, étant la distance de la source au maximum de I'intensité
dans I'image. Puisque D,,,, dans les images est en gros proportionnelle au paramétre
d’impact, on conclut que, contrairement a l’effet du champ sur la résolution en énergie,
les déviations de 1’axe de I'image dues au champ ne sont importantes que si le télescope
se trouve a l'intérieur de la tache de la lumiére Tcherenkov au sol. Malheureusement, les
grandes valeurs des écarts-type correspondants (indiquées sur les diagrammes de droite
en bas des mémes figures) limitent ’effet de ces corrections dans I’analyse.
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F1a. 4.11: Diagramme de gauche : Variation de correction moyenne do o appliquer, en fonction de
Uazimuth-caméra V. Ces valeurs sont obtenues pour la direction a 16° d’angle zénithal au Nord,
pour 8 énergies indiquées sur la figure. Les courbes en pointillés représentent les prédictions de
la formule (4.8) aprés ajustement des paramétres. Diagramme de droite :Distributions en angle
de pointé a avant et aprés la correction de effet de champ magnétique. Elles portent sur 8.45
heures de données prises par CAT sur la nébuleuse du Crabe a l'angle zénithal de 37 £ 2°. On
note le gain en signification du signal aprés la correction.

Cet effet n’est cependant pas négligeable. Les diagrammes de droite de la figure 4.11
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présentent la distribution de I’angle «, avant et aprés application de la correction angulaire
da, pour la nébuleuse du Crabe observée a I’angle zénithal de 37°. On constate que, méme
a des angles zénithaux intermédiaires, cette correction améliore la signification du signal.
Les corrections de 1’angle de pointé a & appliquer sont plus grandes pour les objets qui
passent au transit au Nord (voir le diagramme de gauche de la méme figure).

4.1.6 Procédure de correction de l’effet du champ et conclusion

L’analyse que nous présentons dans la suite de ce travail sur la nébuleuse du Crabe
prend en compte les effets du champ magnétique en passant par les étapes suivantes :

— Les images-types des gerbes électromagnétiques (ou “abaques”) que nous comparons
a chaque image expérimentale pour reconstruire 1’énergie et la direction du -~y inci-
dent, sont obtenues a partir de simulations adaptées a la trajectoire de la source dans
le ciel. Celle-ci fixe la relation entre l’azimuth géographique ¢ et ’angle zénithal 6.

— Ces abaques sont calculées pour les valeurs de 'azimuth-caméra ¥ décalées de 7/4
par rapport & W, qui correspondent aux valeurs centrales des paramétres dépendant
sinusoidalement de W. Ce sont ces abaques qui sont comparées & chaque image
expérimentale pour fournir une premiére approximation de 1’énergie de la gerbe et
de I'angle a.

— Ensuite, en fonction de ¥, on effectue sur ces valeurs les corrections dépendant de
V¥ selon les formules (4.5) et (4.8).

La prise en compte de 'effet du champ magnétique terrestre permet d’améliorer la
résolution en énergie et la résolution angulaire des télescopes a effet Tcherenkov. Néan-
moins, les biais de reconstruction que cet effet introduit sont négligeables par rapport
aux biais résultant des variations de transmission atmosphérique, ou bien de la mécon-
naissance de efficacité globale du détecteur. Les résultats précédents seront néanmoins
utiles pour les futures générations des détecteurs Tcherenkov au sol, qui seront capables
de controéler I’ensemble des effets systématiques dans ce type d’expériences.
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TAB. 4.2: Points choisis de la trajectoire dans le ciel de la nébuleuse du Crabe.

Position | Angle zénithal 6(°) | cos@ | Azimuth géographique ¢(°)

1 19.95 0.94 0.

2 23.08 0.92 +31.4
3 28.35 0.88 +£51.15
4 32.85 0.84 +61.19
) 36.86 0.8 +68.01
6 40.53 0.76 +£73.18
7 43.94 0.72 +77.4
8 47.16 0.68 +81.0
9 50.22 0.64 +84.18
10 53.14 0.6 +87.04

TAB. 4.3: Tableau récapitulatif des repéres utilisés.

Repére Orientation des axes Systéme
droite
Geomagnétique G X — Nord, Y — Est, Z — nadir oui
(figure 4.1)
KASKADE, X — Ouest, Y — Nord, Z — nadir oui
horizontal K,
(figures 4.1- 4.7, 4.11)
KASKADE, Z || a la direction oui
de pointé (K, ou C) de pointé, vers le bas,
(figures 4.1- 4.7, 4.11) X || au plan vertical,
opposé a la direction de pointé
lorsque projeté sur le plan horizontal,
Y || au plan horizontal
Horizontal, H X — Sud, Y — Ouest, Z — nadir oui

(figure 4.8, tableau 4.2)
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4.2 Effet de la profondeur de premiére interaction de -y
sur les images des gerbes atmosphériques

On a étudié l'effet de la profondeur ¢; de la premiére interaction de ~ sur les images
de gerbes. Dans ce but, on a effectué les simulations de v de plusieurs énergies , pour des
valeurs de t; égales 4 0, 1, 2, 3, 6, 9 (en unités de Xy, Xy étant la longeur de radiation
dans lair (37.1 g/cm?)). Les simulations ont été faites pour les points de la trajectoire
dans le ciel de la nébuleuse du Crabe correspondant aux petits angles zénithaux.

Les résultats des simulations de v au transit de la nébuleuse du Crabe sont présentés
pour des v de 300 GeV sur les figures 4.12-4.13, et pour des v de 6 TeV — sur les figures
4.14-4.15, sur 'exemple des paramétres Qiot, Dinaz, 01, 01 (Cf page 100).

Les simulations montrent que, indépendamment de 1’énergie du +, la profondeur ¢; de
la premiére interaction est un paramétre important qui conditionne le développement de
la gerbe atmosphérique et engendre des variations importantes de la charge totale dans
I’image, de sa largeur et de sa longueur, mais aussi de la distance D,,q, entre le maximum
de l'intensité dans 'image et la position de la source. En comparant les courbes relatives a
cette distance a haute et & basse énergie, on voit que D4, & un parameétre d’'impact dp,
donné, dépend plus fortement de la profondeur ¢; de premiére interaction que de ’énergie
E, du rayon +. Si I’on combine maintenant cette propriété avec la forte dépendance de ?;
de la charge totale y,; dans I'image, on conclut qu’il est possible de mieux contraindre
les paramétres reconstruits des rayons 7y en incluant dans la modélisation des images de
gerbes la profondeur %;.

Jusqu’a présent, la modélisation des images n’était effectuée dans les analyses de CAT
que, soit pour le développement moyen des gerbes (comme dans I’analyse standard, basée
sur le modéle analytique [53]), soit pour la valeur moyenne de ¢, égale a (9/7) longueurs
de radiation (comme dans la nouvelle analyse, basée sur I'utilisation directe des simula-
tions des gerbes de v, voir le chapitre 5). Outre les difficultés techniques liées a la nécessité
de multiplier le nombre d’images théoriques de v dans la simulation et dans ’analyse par
le nombre de valeurs de ¢; qu’on utilise, la tache de reconstruction simultanée des para-
metres E,, dp, et ; des rayons 7 avec un seul télescope se complique par les fluctuations
importantes des valeurs de Qyot, Dimaz, 01, 0;. La réalisation de cette tache serait plus
facile pour les expériences a plusieurs télescopes en montage stéréoscopique de nouvelle
génération, telles que HESS. En effet, 'observation en stéréo permet de déterminer mieux
la position d’impact de la gerbe au sol” ; la pixellisation fine des images de gerbes dans de
telles expériences permettrait a son tour de mieux contraindre I’énergie du v, a condition
d’utiliser la dépendance de t; de la distribution angulaire de la lumiére dans I'image®.

7Par exemple, pour des v de ~ 600 GeV en provenance d’une source ponctuelle de position connue, observée au zénith, la
résolution en paramétre d’impact dans I’analyses de CAT tenant compte de la distribution détaillée de la lumiére Tcherenkov
dans ’image vaut ~ 18 m, alors que la détection simultanée d’un tel événement v par 4 télescopes de ’expérience HEGRA
permet de reconstruire la valeur de paramétre d’impact du «y avec une précision inférieure a 5 m [86].

8De plus, la combinaison de 1’analyse “4 la CAT” et de I’avantage d’observation stéréoscopique devrait permettre de se
débarasser des difficultés de reconstruction du paramétre d’impact, typiques de ’analyse stéréoscopique, qui n’utilise dans
cette reconstruction qu’une simple intersection des axes des images. De telles difficultés [64] apparaissent lorsque la position
d’impact d’une gerbe est située & proximité de la droite joignant 2 télescopes participant au déclenchement, et & I’extérieur
de cette paire de télescopes.
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F1G. 4.12: Paramétres des images de gerbes de «y (voir texte), en fonction du paramétre d’impact
dp, (m), et pour 6 valeurs fizes de la profondeur t1 de premiére interaction des «y. La colonne de
gauche présente les valeurs moyennes de ces paramétres, et la colonne de droite — les écarts-type
correspondants. Ces résultats sont obtenus a partir des simulations des gerbes de v de 300 GeV,
pour le point de transit de la nébuleuse du Crabe & Thémis (au Sud, a ’angle zénithal 6, ~ 20°).
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F1G. 4.13: Paramétres des images de gerbes de v, en fonction du paramétre d’impact dp., (m),
et pour 6 valeurs fizes de la profondeur t; de premiére interaction des vy (suite). La colonne de
gauche présente les valeurs moyennes de ces paramétres, et la colonne de droite — les écarts-type
correspondants. Ces résultats sont obtenus a partir des simulations des gerbes de v de 300 GeV,
pour le point de transit de la nébuleuse du Crabe & Thémis (au Sud, & 'angle zénithal 8, ~ 20°).
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F1G. 4.14: Paramétres des images de gerbes de «y (voir texte), en fonction du paramétre d’impact
dp, (m), et pour 6 valeurs fizes de la profondeur t1 de premiére interaction des «y. La colonne de
gauche présente les valeurs moyennes de ces paramétres, et la colonne de droite — les écarts-type
correspondants. Ces résultats sont obtenus a partir des simulations des gerbes de v de 6 TeV,
pour le point de transit de la nébuleuse du Crabe & Thémis (au Sud, a ’angle zénithal 6, ~ 20°).
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F1G. 4.15: Paramétres des images de gerbes de vy, en fonction du paramétre d’impact dp. (m),
et pour 6 valeurs fizes de la profondeur t; de premiére interaction des vy (suite). La colonne de
gauche présente les valeurs moyennes de ces paramétres, et la colonne de droite — les écarts-type
correspondants. Ces résultats sont obtenus & partir des simulations des gerbes de v de 6 TeV,
pour le point de transit de la nébuleuse du Crabe & Thémis (au Sud, & 'angle zénithal 8, ~ 20°).
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On voit bien la nécessité de tenir compte dans 1’analyse de la profondeur de premiére
interaction des rayons . L’inclusion de ce paramétre nous a permis d’expliquer la forme
de la distribution des valeurs reconstruites de 1’énergie et de paramétre d’'impact dans
I’analyse standard de CAT, ainsi que dans notre méthode d’analyse (voir le chapitre 5).
On présentera les résultats de cette utilisation de la profondeur de premiére interaction
dans la section 5.5, qui sera dédiée a la description des fonctions de résolution en énergie.

4.3 Limitation du champ de vue des petits pixels et le
role des PM de garde

Les deux anneaux des 54 photomultiplicateurs de garde (voir la figure 3.3) ont été
ajoutés a ’ensemble de 546 petits pixels de CAT en Juin 1997. Leur intégration dans
I’analyse a été retardée du fait qu’ils présentent un certain nombre de différences par
rapport aux petits phototubes :

— la plus grande taille des PM de garde (le diamétre d’entrée des cones de Winston de
ces pixels est de 42 mm [69], & comparer avec celui des petits pixels, de 12.8 mm)
rend complexe leur utilisation dans la méthode des moments

— du fait de leur position périphérique, ces PM intégrent la lumiére Tcherenkov de
la partie basse des gerbes de v éventuels, ou les fluctuations de cette lumiére sont
plus importantes ; ceci nécessite d’adapter en conséquence la paramétrisation de ces
fluctuations au dénominateur du x? (voir la page 68) pour les PM de garde;

— en raison de leur grande taille, la contribution du bruit du ciel dans ces phototubes
est plus importante que dans les petits pixels; le terme correspondant dans la
fonction du x? doit également étre modifié.

On décrira dans cette section les résultats de nos études des aspects différents
concernant les PM de garde, ce qui nous a permis de les intégrer dans ’analyse. On finira
en concluant sur le role des PM de garde.

Contrairement au cas des petits pixels, la contribution due au bruit du ciel dans les
grands PM dépasse largement celle due au bruit électronique de la porte d’intégration
d’ADC, de largeur 0.4 p.e. (Cf page 61). L’écart-type de la distribution de charge au
voisinage du piédestal P; d’ADC (“vrai” piédestal, zéro d’ADC en absence de lumiére)
est proche de 2 photoélectrons (voir les figures 4.16, 4.17). Cette valeur est & comparer
a celle d’un léger décalage® du pic de cette distribution (piédestal apparent) par rapport
a la valeur de P;. Pour le bruit du ciel correspondant au champ stellaire de la nébuleuse
du Crabe, ce décalage est proche de 0.3 p.e. (voir la figure 4.16), ce qui est donc tout a
fait négligeable. On reconstruit bien la position du piédestal P; pour les PM de garde en
ajustant le spectre de charge par une gaussienne.

9Ce décalage de la ligne de base est induit par les photons du bruit du ciel qui arrivent sur le PM quelques us (temps
fixé par le RC de montage capacitif 4 la sortie de chaque photomultiplicateur) avant ’ouverture de porte.
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F1G. 4.16: Bruit intégré dans les PM de garde et son influence sur le décalage du zéro d’ADC
(piédestal). Diagramme de gauche : Spectre de charge intégrée dans un PM de garde (en unités
d’ADC) dans les événements a porte large (40 ns). Dans ce cas, on est dans le régime du bruit
fort et la distribution est parfaitement gaussienne. Diagramme du milieu : Méme distribution pour
les événements a porte étroite (12 ns). Comme le bruit est plus faible, le décalage de la ligne
de base n’est plus équilibré par la contribution des photons du bruit tombant dans la porte, et la
distribution devient asymétrique. Diagramme de droite : Correction a appliquer, en fonction du
bruit dans les PM de garde, au piédestal apparent (la valeur du pic de la distribution précédente),
afin d’obtenir le “vrai” piédestal (celui en absence d’éclairage). Cette correction est obtenue avec
la méme modélisation des effets dus au bruit dans la chaine électronique que dans [37].
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a partir de lajustement d’une gaus-
sienne sur les distributions présen-
tées sur la figure 4.16. On a wuti-
lisé ici les facteurs de conversion G;
“n.e.—unités d’ADC” de chaque voie
(la valeur moyenne de facteur G;

pour l’ensemble des pizels de CAT est
proche de 11).

N

La distribution de charge dans les PM de garde pour les événements a porte large
(At=40 ns), dédiés a I’étude du bruit du ciel, permet d’exprimer ce dernier en nombre
moyen B de photoélectrons par nanoseconde!® et de le comparer avec la valeur corres-
pondante obtenue & partir des petits pixels (voir les figures 4.16, 4.18). L’analyse de la
distribution du rapport bruit du ciel moyen dans les PM de garde / bruit du ciel moyen
dans les petits pizels sur le lot de plus de 600 prises de données sur la nébuleuse du Crabe
(voir le diagramme de droite de la figure 4.18) conduit & une valeur moyenne de 13,
supérieure au rapport des surfaces d’entrée des cones de Winston entre les deux types de
pixels, soit ~ 10.8. Quelle que soit la raison de cette différence ('efficacité quantique ou
la réflectivité des cones meilleure dans le cas des PM de garde etc.), on en tient compte,

100n peut négliger le bruit de porte dans ces événements, de largeur ~ 0.5 p.e.; la largeur de la distribution de charge
(en p.e.) est alors o ~ v BAG.
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par une simple correction de la surface d’intégration pour des grands pixels, dans le
calcul des charges attendues entrant dans I'expression du x2.

La méthode d’analyse dans laquelle on construit ce x? & partir des charges moyennes
réelles et de celles prédites dans un pixel, sera décrite en détails dans le chapitre 5 (elle
repose sur le méme principe que la méthode standard d’analyse de CAT exposée plus
haut dans la section 3.5.2, mais utilise les images moyennes des gerbes de v provenant
directement du Monte-Carlo). On verra que dans cette méthode, on obtient la premiére
approximation (“conditions initiales”) pour 'ajustement final des images, celui qui utilise
I’information contenue dans chaque pixel, a I’aide d’un pré-ajustement qui ne tient compte
que des 4 paramétres globaux de I'image (voir la section 5.1).
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Fia. 4.18: Comparaison du bruit intégré entre les petits et les grands pizels, pour une prise
de données de bonne qualité sur la nébuleuse du Crabe. Diagramme de gauche : Distribution des
valeurs du bruit du ciel dans les petits pizels, reconstruites a l’aide d’une fonction semi-empirique
décrite dans [37]. Diagramme du milieu : Distribution des valeurs du bruit du ciel dans les pizels
de garde, obtenues a partir de l'ajustement par une gaussienne du spectre de charge dans ces
pizels dans les événements a porte large (40 ns). Diagramme de droite : Distribution des valeurs
du rapport bruit moyen dans les PM de garde / bruit moyen dans les petits pixels, pour un lot
de 671 acquisitions sur la nébuleuse du Crabe. Les valeurs du bruit moyen pour chaque type de
pizel proviennent de l’ajustement par une gaussienne des distributions présentées sur les deux
diagrammes précédents, correspondant a une prise de données. Les queues de ces distributions
représentent les pizels affectés par des étoiles.

On a inclus les PM de garde dans le calcul de ces paramétres pour les images réelles.
La procédure de ce calcul passe par les étapes suivantes :
— les images sont nettoyées d’une facon identique a celle qu’on utilise dans la méthode
des moments adaptée a CAT. On effectue un nettoyage a deux seuils, ()1 = 2.3 p.e.
et Q2 = 4 p.e.; on ne retient ici un petit pixel de charge mesurée (); que si

soit @Q; > Q2
soit @1 < Q; < Q7 et I'un de ces petits pixels voisins a une charge supérieure a @)s.

— on établit un schéma mettant en correspondance chacun des 27 PM de garde de
I’anneau interne avec les 6 petits pixels frontaliers les plus proches; ce schéma est
présenté sur la figure 4.19.
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— si dans un des sous-ensembles “un PM de garde interne + ses 6 petits pixels voisins”
la somme des charges nettoyées des 6 petits pixels Q¢ est supérieure a QT"=5 p.e.
et la charge dans le PM de garde est supérieure & 7 p.e., on tient compte de ce
dernier;

— si 'un des 4 PM de garde les plus proches (voir la figure 3.3) du pixel de garde
interne qui vient d’étre choisi, a une charge supérieure & 7 p.e., on l'inclut dans
I’analyse.

La figure 4.19 justifie le choix du schéma de voisinage présenté, ainsi que celui de la
valeur de Q"". Ce schéma permet d’ailleurs d’estimer le pourcentage d’événements dont
les images s’étendent au-dela de la zone des petits pixels. Cette fraction est proche de
20% dans les observations aux petits angles zénithaux et diminue progressivement pour
atteindre 10% aux grands angles zénithaux ~ 45°. Cette diminution s’explique par le fait
qu’aux grands angles zénithaux d’observation, les maxima des gerbes se trouvent plus loin
du télescope et par conséquent, les images des gerbes ont une taille angulaire plus petite.
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FiG. 4.19: Choiz des pizels de garde a inclure dans le calcul des parameétres de Hillas des images
de gerbes. Diagramme de gauche : Schéma de correspondance entre les pizels de garde de ’anneau
interne et les petits pizels frontaliers. Diagramme du milieu : Distribution de la charge dans les
pizels de garde de l’anneau interne dans le cas ot les 6 petits pizels voisins choisis selon le schéma
présenté sur le diagramme précédent ont ensemble une charge “nettoyée” (voir texte) inférieure a
& p.e. . Diagramme de droite : Méme distribution dans le cas ou la somme des charges “nettoyées”
des 6 pizels voisins est supérieure 6 5 p.e.

Aprés avoir choisi les petits et les grands pixels significatifs selon la procédure décrite
ci-dessus, on calcule a partir de ces pixels la charge totale dans I'image, (Q)s,:. L’algorithme
de calcul du point d’intensité maximale dans I'image, qui nous permet de définir la distance
Dy de la source a ce maximum, sera présenté au chapitre 5 (Cf § 5.1). Les deux autres
paramétres, la demi-longueur oy, et la demi-largeur o, (voir la figure 3.21), sont calculés
en incluant les PM de garde, mais en attribuant a ces pixels un poids différent de leur
charge, afin de les mettre sur un méme pied d’égalité avec les petits pixels. On se sert
ici des valeurs des paramétres o;, et o;, obtenues a partir des petits pixels uniquement,
que l’on va désigner par o7’* et of?”. Ainsi, la charge (); d’un pixel de garde participant
au calcul des moments est remplacee par Q) = Q;/ dr®, ou dr ~ /13 est le rapport des
diamétres angulaires entre les deux types de pixels, tenant compte de la correction évoquée
ci-dessus. On dénote par 7,4 le rayon “effectif” d’'un PM de garde, proche de 3.9 mrad.
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La puissance [ est choisie de facon suivante :

— 81 07" < rpmg, B=0;
— 81 077" > Tpmg, 8= 2;
= sl o™ < rpmg S o, B=2(07"" = 1ymg) /(07" — 0"%).

On utilise ici le fait que la quantité de lumiére Tcherenkov d’une gerbe, collectée dans un
pixel couvrant un certain angle solide w (ou de rayon r), est proportionnelle & w si o; est
supérieur & r, ne dépend pas de w si oy est inférieur & r, et environ proportionnelle & \/w
siop<r<oy.

Ces mesures nous permettront d’assurer une meilleure convergence du pré-ajustement,
par rapport au cas ou l'on ne tient pas compte des PM de garde. Néanmoins, on verra
dans le chapitre 5, que I’échantillonnage moins précis de la lumiére Tcherenkov par les PM
de garde dégrade les performances du pré-ajustement a trés haute énergie (> 5 TeV). On
aura besoin de I'ajustement final, qui tient compte de la charge dans chaque pixel, afin de
préserver une bonne résolution en énergie et une bonne convergence a ces énergies. Tous
les PM de garde n’ayant pas de problémes dans la chaine électronique y participeront, a
condition que leur charge mesurée Q7 ou bien celle attendue Q¢ soit supérieure &
10 p.e., ce qui est proche de 5 ¢ au-dessus des fluctuations du fond du ciel dans ces PM.

Cette propriété de l'ajustement final de préserver une bonne résolution en énergie
repose sur la structure de la zone du déclenchement de la caméra de CAT (voir la figure
3.3) qui n’inclut que les 288 petits pixels centraux. On a ainsi une zone “tampon” de petits
pixels entre la zone du déclenchement et les PM de garde, qui contient suffisamment de
pixels pour avoir un bon échantillonnage des images de gerbes de 7, méme a trés haute
énergie. Quelques degrés de liberté supplémentaires dans I’ajustement venant des PM de
garde ne pourront donc pas apporter beaucoup de contraintes'! sur I’énergie de .

Par contre, les PM de garde permettent d’améliorer la reconstruction de 1’origine
angulaire des gerbes quand celle-ci n’est pas au centre de la caméra. C’est le cas des
gerbes hadroniques dont les images débordent souvent de la zone des petits pixels (voir
la figure 4.20). La remontée de la distribution de 1’angle de pointé o au dessus de 120°,
due notamment a la mauvaise reconstruction de l'origine des images tronquées par le
bord de la zone des petits pixels, disparait lorsqu’on utilise les PM de garde. Ceci permet
d’étendre la zone “hors signal” (a € [20°;120°]) jusqu’a la valeur de o ~ 160°, et d’avoir
plus d’événements dans cette zone, que I’on utilise pour controler les fluctuations du fond
hadronique ; le nombre d’événements dans cette zone est renormalisé!? entre les données
prises sur la source (“ON”) et hors source (“OFF”), avant d’extraire le signal éventuel de
v par la soustraction “ON-OFF”. C’est dans ce contexte que les PM de garde sont le plus
utiles dans I'analyse.

11 (est cette circonstance qui explique que I’on a pu négliger de ces PM dans ’analyse standard de CAT.

121 es valeurs de ce rapport du nombre d’événements dans la région “hors signal” qui passent la sélection, entre les données
“ON” et “OFF”, sont indiquées sur les deux diagrammes de la figure 4.20. On utilise pour ce rapport ’abréviation TR de
I’expression anglaise “tracking ratio”, ce qui signifie “rapport de suivi”.
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Fi1G. 4.20: Distribution de ’angle
de pointé o (“alpha-plot”) dans
un lot de 48 heures de données
prises par CAT sur la nébuleuse
du Crabe, sans inclure les PM de
garde (diagramme du haut) , et
aprés avoir inclus ces PM dans
I’analyse (diagramme du bas). Le
diagramme du haut a €été obtenu
avec la méthode standard d’ana-
lyse de CAT, et celui du bas —
a laide d’une nouvelle méthode
d’analyse qui sera présentée dans
le chapitre 5. Quelle que soit la
méthode, linclusion des PM de
garde régularise la distribution de
Uangle o au dessus de 120°.



Chapitre 5

Une nouvelle méthode d’analyse

Les différentes sources d’incertitudes dans l’analyse des images de gerbes atmo-
sphériques, qui n’étaient pas prises en compte auparavant (voir le chapitre précédent),
et les propriétés du modéle semi-analytique [53], qui ne décrit le développement des
gerbes qu’en moyenne, parfois sans trop entrer dans les détails, ouvrent des possibilités
d’amélioration de la méthode d’analyse de CAT.

D’une part, le modéle analytique repose largement sur les simulations effectuées par
A.M.Hillas en 1982. D’autre part, comme on a vu dans le chapitre 3 (Cf § 3.5.2), les
profils transverses des images-type des gerbes moyennes de v obtenues a l'aide de ce
modéle (“abaques analytiques”) doivent étre ajustés par simulations.

Les améliorations apportées lors de ces derniéres années dans notre version du programme
de simulation des gerbes atmosphériques KASKADE et un bon accord obtenu avec
d’autres programmes de ce type [48|, permettent de produire les images-type de gerbes
de 7 directement a partir de simulations. La puissance de calcul des ordinateurs actuels
facilite la réalisation d’un tel projet.

L’utilisation directe de simulations permet de mieux exploiter les différents aspects
concernant le développement des gerbes dans I'atmosphére et leur rayonnement Tcheren-
kov, et d’apporter les améliorations suivantes par rapport a ’ancienne analyse :

— le traitement correct de l'effet du champ magnétique terrestre. On a vu dans la
section 4.1, que cet effet introduit des biais dans la reconstruction de l’énergie
et de l'origine angulaire de 7. Les biais sont corrigés lorsqu’on utilise, pour une
source donnée, les images-type obtenues a partir de simulations effectuées pour les
directions correspondant a la trajectoire de la source dans le ciel'. On a démontré
dans la méme section qu’il est ensuite possible de faire des corrections plus fines,
événement par événement, en fonction de I'azimuth ¥ d’arrivée d’une gerbe par
rapport a ’axe optique du télescope.

— la meilleure connaissance des fluctuations de la lumiére Tcherenkov dans un pixel et
des corrélations entre pixels permet de se rapprocher de la réalité et de calculer plus

1Si le nombre de sources, auxquelles on devrait appliquer cette approche, est important, il suffit de procéder a une série
de simulations différant par pas de 5° ou de 10° en déclinaison §, et effectuer ensuite les interpolations nécessaires.
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correctement la fonction de type x? dont la minimisation conduit a des valeurs de
paramétres reconstruits d’un « primaire (énergie E,, paramétre d’impact dp,, ...).

— la prise en compte de la profondeur #; de premiére interaction d'un v . Comme le
montrent les simulations (Cf § 4.2), ¢; est un paramétre important qui conditionne
le développement d’une gerbe électromagnétique dans l'atmosphére. Il serait
souhaitable de l'inclure comme paramétre supplémentaire dans 1’ajustement.
Bien que la réalisation de cette tache ne soit pas facile avec un seul télescope,
la reconstruction de la profondeur ¢; devrait étre possible avec des dispositifs en
montage stéréoscopique, tels que HESS, ce qui permettrait d’améliorer la résolution
en énergie et la résolution angulaire de ces télescopes.

On va décrire dans ce chapitre la mise en ceuvre d’une nouvelle méthode d’analyse
qui utilise les images-type des gerbes de y obtenues a partir des simulations complétes
des gerbes atmosphériques. Contrairement a la méthode standard d’analyse de CAT (Cf
§ 3.5.2), on utilisera donc les “abaques Monte-Carlo”. Dans le chapitre suivant, on pré-
sentera les résultats d’analyse des données de CAT sur la nébuleuse du Crabe obtenus a
I’aide de cette méthode.

5.1 Pré-ajustement

La premiére étape de I'analyse consiste a trouver ’estimation initiale de I’énergie E
et du paramétre d’impact dp d’un événement dans I’hypothése d’une origine électroma-
gnétique. Dans ce but, on minimise une fonction de type x? construite & partir des 4
parameétres de 'image suivants, dépendant de E et dp :

— Qiot, la charge totale dans I'image nettoyée selon la procédure décrite dans la sec-
tion 4.3;

— Dipas, la distance de la source au maximum de l'intensité dans 'image. Ce dernier
est trouvé a l'aide d’un algorithme simple illustré par la figure 5.1 : on se met dans
le repéere de I'image précédemment nettoyée et 'on effectue 10 “découpages” de la
charge dans 'image en tranches longitudinales, et d’autant en tranches transverses.
La largeur de chaque tranche est de 2.16 mrad, égale a un pas de réseau des petits
pixels. Avant de procéder au découpage suivant, soit en x, soit en y, on déplace les
intervalles dans lesquels la charge sera répartie d’une facon uniforme, d’un dixiéme
de cette valeur. On trouve la position du maximum & partir des moyennes pondérées
des coordonnées de 10 centres d’intervalles donnant la charge maximale ; cette charge
sert de poids dans ce calcul.

— o1, la demi-longueur, et o;, la demi-largeur.

Les valeurs moyennes de ces 4 paramétres et des écarts-type correspondants, ainsi
que les valeurs des coeflicients de corrélation entre les parameétres, sont présentés sur les
figures 5.2-5.4 pour la bande d’énergie 700 GeV — 1.1 TeV, et pour des paramétres d’impact
différents. Les fortes corrélations entre Qot, Dinaz, 01 €t 0y (voir la figure 5.4) sont prises
en compte dans I’expression du x? :
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4
X* =) (X[ = X[(B, dp)) (M) (X[ — X[ (E, dp)) (5.1)
(v
M1 étant l'inverse de la matrice de covariances M, cette derniére pouvant étre pré-
sentée d’une facon suivante :

oo 00 0 I pi2 p13 pu

0 oo 0 0 pz2 1 pa3 po
M=STRY, ¥ = , R = , 5.2

0 0 o3 O P13 P23 1 psa (5:2)

0 0 0 o4 P14 P pa 1

ol ¥ est la matrice diagonale composée des écarts-type de valeurs X (E, dp)), et
R est la matrice composée des coefficients de corrélation correspondants.

La minimisation du y? est ensuite effectuée a I’aide de la méthode MIGRAD faisant
partie du logiciel MINUIT du CERN.
Un exemple de performances du pré-ajustement est présenté sur la figure 5.5, pour des
v simulés d’énergies fixes, allant de 400 GeV a 8 TeV. Les simulations correspondent
a langle zénithal 0, ~ 36.9°. On voit d’abord que le pré-ajustement fournit déja une
estimation assez bonne de I’énergie £, et du paramétre d’impact dp, au sol des y primaires.
Pourtant, ses performances se dégradent a haute énergie, a cause de la limitation de la
partie du champ de vue couvert par les petits pixels. A haute énergie, les images de gerbes
peuvent déborder de cette zone. Pour cette raison, les paramétres d’image Qy¢, 01 €t oy
sont mesurés avec moins de précision pour les gerbes de haute énergie?. Néanmoins, on
verra par la suite, que cette limitation de champ de vue ne géne pas I’analyse utilisant
I’information contenue dans chaque pixel de I'image.

T
y (mrad)

(b)

g tranche (P-€.)

40

25
x (mrad)

X nrad) ¥ (mead)
Fia. 5.1: (a) et (b) Recherche du mazimum de l’intensité dans l’image expérimentale, dont on
voit bien les profils longitudinal et transverse. (c¢) La distribution des mazima reconstruits dans
le plan focal de la caméra ne montre aucune corrélation avec la structure en réseau des PM.

20n voit bien I’intérét, dans ’imagerie Tcherenkov au sol, d’avoir un grand champ de vue, et une pixellisation uniforme.
Tel est le cas de la caméra d’un imageur de I’expérience HESS, dont le champ de vue de 5° est scruté par 960 pixels de la
méme taille de 0.16° de diamétre angulaire.
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Fi1G. 5.2: Valeurs attendues des paramétres d’images de gerbes de vy, en fonction de paramétre
d’impact au sol. Les résultats sont obtenus a partir de simulations de gerbes de vy a l’angle zénithal
0, ~ 28° et l'azimuth correspondant & la trajectoire dans le ciel de la nébuleuse du Crabe. Les 6
énergies voisines constituent l'une des bandes en énergie, pour lesquelles les images-type de gerbes
de v (“abaques Monte-Carlo”) ont été construites. La colonne de gauche présente des valeurs
moyennes et celle de droite — des écarts-type correspondants. Diagrammes du haut : Charge
totale Qo dans l'image (p.e.). Diagrammes du bas : Distance Dy,q, de la source au mazimum de
Vintensité dans l’image (mrad). Les courbes superposées sont obtenues a l'aide de lissage.
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F1G. 5.5: Ezemple de performances du pré-ajustement (voir le texte), pour des vy simulés d’éner-
gies fizes dans l'intervalle 400 GeV - 8 TeV. L’angle zénithal 6, vaut ~ 36.9°. Deux rangées
supérieures de diagrammes : Distribution du logarithme néperien du rapport énergie reconstruite /
énergie vraie. Les courbes superposées représentent les résultats d’un ajustement de la résolution
en énergie en utilisant la paramétrisation décrite plus loin dans ce méme chapitre (Cf § 5.5). Deux
rangées centrales de diagrammes : Distribution des écarts du paramétre d’impact reconstruit au
vrai parameétre d’impact (m). Deux rangées inférieures de diagrammes : Distribution de probabilité
P(x?) du pré-ajustement.
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Les valeurs estimées de l’énergie E et du paramétre d’impact dp a la sortie du
pré-ajustement servent d’entrée pour I'ajustement final qui utilise I'information contenue
dans chaque pixel. Les valeurs moyennes des paramétres globaux utilisés dans le pré-
ajustement, ainsi que les profils détaillés des images-type de gerbes de v (“abaques”), qui
seront décrits dans la section 5.4, proviennent des mémes simulations. Nous précisons
maintenant notre choix des paramétres (énergie, paramétre d’impact, ...) de gerbes de
v simulées.

5.2 Choix des valeurs fixes de paramétres décrivant un
abaque Monte-Carlo

Les deux paramétres principaux définissant un abaque individuel de I'image Tcheren-
kov de y primaire sont :

— I'énergie E, du v (en TeV);
— le pied de gerbe ou le paramétre d’impact dp, (en métres).

On choisit les valeurs discrétes pour chaque paramétre (E,, dp,), pour lesquelles les
gerbes de 7y seront simulées, de la fagon suivante :

— Pour Iénergie E,, le plus naturel est d’utiliser I’échelle logarithmique. Ainsi, le
rapport entre 2 énergies voisines est une constante qui correspond a un changement
en énergie de 10% environ. Il est facile de démontrer que la quantité de lumiére
Tcherenkov collectée par le miroir est en gros proportionnelle & E., cos®d,, ou 6,
est 'angle zénithal d’observation. On introduit cette dépendance de #, dans notre
définition de I’échelle en énergie :

(E,)iy cos®8, = exp(y) E,, iy =1,2,... ,iymaz , (5.3)

oty =0.05(2iy —1)+6.35 et ot E. = 0.00008 TeV est proche de I'énergie critique
dans 'air qui vaut 84 MeV environ. On note au passage que les énergies voisines
choisies sont 2 fois plus espacées que dans I’échelle utilisée dans 1’analyse standard
de CAT.

Les simulations ont été faites par bande d’énergie incluant 6 énergies consécutives,
I’énergie maximale dans chaque bande énergie étant obtenue pour les valeurs iy,
dans (5.3), multiples de 6. Le nombre de bandes pour lesquelles les simulations ont
été faites varie en fonction de I’angle zénithal de simulation. Pour la nébuleuse du
Crabe, ce nombre varie de 10 & 12, et la valeur de iymar maximale utilisée est
donc égale a 72.

— Pour le pied de gerbe dp,, on utilise I’échelle linéaire, et on choisit une valeur maxi-
male de dp, qui dépasse avec une certaine marge les valeurs du paramétre d’impact
pour lesquelles les v ayant I’énergie E,, pourraient tout juste déclencher I'acquisi-
tion. Comme la tache de lumiére Tcherenkov au sol dépend de ’angle zénithal, on
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fait varier le pas en dp, proportionnellement & cos@, :

(dpy)iap cos b, = (idp —1) x 7.5(m), idp=1,2,...,40. (5.4)

Ainsi, les paramétres d’impact consécutifs de 1’échelle choisie sont 5 fois plus
espacés que dans celle de la méthode d’analyse standard de CAT.

Les abaques pour le jeu de paramétres (E,,dp,) défini ci-dessus sont créés pour les
positions de la source étudiée dans le ciel (¢, 8,), espacées de préférence d’une maniére
réguliére en cos, (avec un pas en cosf, de 0.04).

Les premiéres simulations ont montré que I’effet du champ magnétique terrestre n’était
pas toujours négligeable : les axes des images de gerbes sont systématiquement déviés
par rapport a la projection dans la caméra de la trajectoire du v primaire. La déviation
moyenne varie périodiquement en fonction de I'angle azimuthal ¥ d’arrivée d’une gerbe
par rapport a I’axe optique du télescope (Cf § 4.1). Afin de traiter séparément 'effet du
champ, dans les simulations on a fixé I’angle ¥ & des valeurs Wy(¢p, 0,) = kn /4, k entier, oi
Wy (¢, 8,) est 'azimuth de la force de Lorentz projetée dans la caméra, ce qui correspond
aux valeurs moyennes des paramétres® Q,.;, o1, et 0; dépendant sinusoidalement de U.

Dans les abaques simulés, on a fixé la profondeur ¢; de premiére interaction de v a sa
valeur moyenne, égale a (9/7) X,.

Le choix des paramétres que nous venons de décrire définit les images-type des gerbes
de v que I’on utilisera pour ajuster la distribution de lumiére dans les images expérimen-
tales. On a effectué aussi des simulations supplémentaires avec des paramétres différents.
Une partie de ces simulations nous a aidé a paramétriser I'effet du champ géomagnétique
sur les images de gerbes, et 'autre partie a été faite dans le but d’étudier 'effet de la
profondeur de premiére interaction des rayons 7. Dans les deux cas, on a utilisé les mémes
valeurs des parameétres d’impact que dans (5.4). Par contre, la simulation n’était faite que
pour les énergies de 7y correspondant aux énergies maximales de chaque bande d’énergie,
définies par la formule (5.3) et précisées ci-dessus. La dimension “libérée” par I’énergie
était “occupée”, dans les simulations dédiées a 1’étude de l'effet géomagnétique, par des
valeurs de I'azimuth ¥ d’arrivée de gerbes par rapport a 1’axe optique du télescope (voir
page 81), et dans I’autre cas — par des valeurs de la profondeur ¢; de premiére interac-
tion (Cf page 88). C’est a partir de ces simulations supplémentaires que 1’on a obtenu les
résultats présentés dans les sections 4.1 et 4.2.

5.3 Etapes de la production d’abaques Monte-Carlo

Les gerbes de v sont simulées de fagon a couvrir uniformément les 240 intervalles a
deux dimensions caractérisant une bande en énergie. Le nombre de gerbes par intervalle
atteint ~ 1000-2000 & basse énergie et au moins 120-150 gerbes a la plus haute énergie

3A noter que la déviation da moyenne de I’axe de 'image due au champ est maximale pour ces valeurs de ¥ (Cf § 4.1).
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tirée (par exemple, au transit de la nébuleuse du Crabe elle vaut ~ 36 TeV). Afin de
mieux gérer les problémes liés a la statistique limitée, plus importants & haute énergie,
on a utilisé diverses précautions. Un procédé utile ici est de lisser les distributions des
paramétres différents relatifs aux images de gerbes, obtenues a partir de Monte-Carlo, en
fonction de parameétre d’'impact dp,. Les figures 5.2, 5.3, et 5.4 montrent des exemples
d’un tel lissage, effectué a I'aide de la routine HSMOOQOF faisant partie de la bibliothéque
de programmes HBOOK du CERN. Ce sont les valeurs lissées des paramétres qu’on a
utilisées dans le pré-ajustement. Le méme type de lissage nous a servi dans la description
des effets dus au champ géomagnétique, dans les cas ou il était difficile de trouver une
paramétrisation convenable (voir les figures 4.9, 4.10).

Un autre aspect important concernant la production des images-type, lié aussi au
probléme de statistique limitée, mais surtout aux propriétés des gerbes, est que les
distributions en question sont fortement asymétriques. On le voit bien sur les figures 5.6
(a-d), ot 'on a présenté, pour environ 400 gerbes de v de méme énergie £, ~ 1 TeV
et et de méme parametre d’impact dp, ~ 87 m, la distribution de la charge totale
Qi+ dans I'image et celles des paramétres or et o, ainsi que la distribution de la
charge regue par un carré 2x2 mrad représentant un petit pixel de CAT, périphérique
par rapport au maximum de l'intensité dans I'image. Cette asymétrie montre le role
important des fluctuations du développement des gerbes, bien que la profondeur ¢; de
premiére interaction ait été fixée dans la simulation. En examinant dans les mémes
images la distribution (non présentée ici) de la charge totale en fonction de la distance
Dy per & la source du maximum de l'intensité, on trouve que les plus grandes valeurs
de Q¢ correspondent aux plus grandes distances D,,,,. Or, on a déja vu, en étudiant
le role de la profondeur ¢; dans la section 4.2, qu'un tel comportement* s’explique par
le fait qu’une petite partie de gerbes se développe a plus grande profondeur ou lair
est plus dense, ce qui augmente considérablement la quantité de lumiére Tcherenkov émise.

On reviendra a cet aspect du développement des gerbes dans la section 5.5, consacrée
a la résolution en énergie par notre méthode. Ici, on aimerait insister sur l’asymétrie
des distributions, alors que notre fonction de type x? nous conduit & choisir une “valeur
centrale” et un “écart-type” comme si les distributions étaient gaussiennes. Le choix de la
valeur moyenne ne nous a pas paru optimal, en raison de I'asymétrie des distributions.
Finalement, nous avons choisi d’utiliser les “quantiles” de 0.15866 et de 0.84134, qui, dans
une distribution gaussienne, correspondraient aux bornes encadrant symétriquement a un
écart-type la valeur centrale. Les caractéristiques choisies pour décrire la valeur centrale
et I’équivalent de I’écart-type des distributions en question sont :

411 est important ici que dans notre exemple, le paramétre d’impact dp~ ne soit pas trop grand. Dans les gerbes dont le
développement a eu lieu plus profondément dans ’atmosphére, la lumiére totale dans "image diminue rapidement au-dela
d’une certaine valeur du paramétre d’impact (voir les figures 4.12, 4.14), & cause d’une simple diminution géométrique de
la surface éclairée au sol.

5Les valeurs de la distribution étant rangées par ordre croissant, et p étant un nombre compris entre 0 et 1, le quantile
d’indice p de la série de valeurs, noté @p, est un nombre qui doit vérifier les deux conditions suivantes :

— le pourcentage de valeurs de la série inférieures a Qp est inférieur ou égal a 100p %,

— le pourcentage de valeurs de la série supérieures 4 Qp est inférieur ou égal & 100(1 — p) %.

Le quantile de p est ainsi la valeur de rang p(n + 1).
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r_ (Qo.15866 + QO.84134’ o — (Qo.84134 — Qo.15866 (5.5)
2 2

On a vérifié sur les distributions différentes que généralement, les valeurs de y' sont
comprises entre la valeur moyenne et la médiane, et les valeurs de ¢’ sont légérement
inférieures a celles de la racine carrée du moment centré du deuxiéme ordre (1’écart-type
“standard”). C’est a ces deux caractéristiques qu’on va se référer chaque fois que 1’on
parlera de la “valeur moyenne” et de '“écart-type” d’une distribution quelconque, relative
aux images de gerbes.

La création des abaques prend en compte l’ensemble des effets instrumentaux
décrits dans le paragraphe 3.4.2. En supposant dans la premiére approximation que
la distribution de la lumiére dans l'image suit une loi gaussienne bi-dimensionnelle,
on se limite aux photoélectrons se trouvant a l'intérieur du contour correspondant au
niveau de confiance de 90 %, afin de trouver 'axe de I'image. On applique aux mémes
photoélectrons I’algorithme de recherche du point d’intensité maximale, qu’on a présenté
dans la section 5.1. La distribution des positions de maximums reconstruits, et celle des
angles entre ’axe de I'image et 'impulsion du « primaire projetée dans la caméra, sont
indiquées, pour le méme lot de 7 simulés que celui représenté par les diagrammes (a-d)
de la figure 5.6, sur les diagrammes (e) et (f) de la méme figure.

On effectue ensuite la translation au maximum de I’intensité et la rotation nécessaires
pour passer dans le repére de chaque image individuelle. On garde la valeur moyenne
et I'écart-type de la distance D,,,, de la source au maximum de l'intensité, ainsi que
celles des autres paramétres globaux (voir les figures 5.2-5.4) qui nous serviront dans
les ajustements. On va décrire maintenant la facon de paramétriser la distribution de la
charge dans les images simulées de <y, que 'on comparera, pixel par pixel, avec celle dans
les images expérimentales.

5.4 Paramétrisation de la distribution de charge dans
les images de gerbes engendrées par les rayons v

L’étude des images-types de gerbes électromagnétiques obtenues par simulation nous
permet de paramétriser la distribution de charge dans ces images. Cette distribution
nous servira ensuite dans la sélection d’événements selon le critére de forme.

L’image moyenne d’une gerbe électromagnétique refléte le développement de la gerbe
dans 'atmospheére (voir figure 5.7). Si le paramétre d’impact du rayon 7 primaire n’est pas
trop petit, le profil longitudinal de I'image (c’est-a-dire la distribution de lumiére projetée
sur son axe principal) présente une asymétrie entre la phase de développement et la phase
d’extinction, de part et d’autre d’'un maximum qui correspond approximativement au
maximum du nombre de particules dans la gerbe. L’extension transverse de I'image dépend
de la distribution latérale des particules de la gerbe et de ’angle sous lequel la lumiére
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Tcherenkov est émise a une altitude donnée, donc de la position le long de I’axe de I'image.
Le profil transverse présente un pic marqué, bien décrit par une dépendance en e %@l
x et y étant les coordonnées longitudinale et transverse par rapport a I’axe de I'image®,
Porigine étant fixée au maximum d’intensité [70]. On paramétrise donc la distribution de
charge par le produit du profil longitudinal (densité linéaire en photoélectrons par mrad
— intégrée sur y — le long de I’axe) et du profil transverse de largeur o(x) :

dQ _dQ 1 vz
dxdy(x,y)—%(l“)xm‘@ @ (5.6)

L’intégration de cette fonction (5.6) sur 1’angle solide couvert par un pixel donne la
valeur moyenne de la charge dans ce pixel. En raison de la différence de profils temporels
des signaux de photoélectron unique entre les petits et les grands photomultiplicateurs
de CAT discutée au paragraphe 3.4.2, la paramétrisation (5.6) a été faite séparément
pour les deux types de PM.

Il nous faut maintenant étudier les fluctuations de la distribution de charge moyenne
(5.6). Dans ce but, a partir des événements simulés, on a calculé les écart-types de la
charge collectée dans des pixels carrés de 2x2 et 6x6 (en mrad), représentatifs des deux
types de pixels de CAT. Les valeurs obtenues sont comparées sur la figure 5.8 avec celles
qui sont utilisées dans I’analyse standard de CAT ou la variance de la charge localisée
dans un pixel est donnée par la formule [83] :

0*(Q) =2.7Q + 0.09Q". (5.7)

Pour un lot d’événements simulés d’énergie E et de paramétre d’impact dp fixés, on
peut aussi ajuster les paramétres A(E, dp) et B(E, dp) pour rendre compte des fluctuations
par la formule empirique :

o*(Q, E, dp) = A(E, dp) Q%% (5.8)

Les courbes représentatives de ce type de formule sont comparées aux données de la
simulation sur la figure 5.8. On constate d’abord (sur les diagrammes du bas) que les
paramétrisations 5.7 et 5.8 prédisent des fluctuations trés voisines. De plus, les courbes
correspondantes sont proches de la plupart des points issus de la simulation, chaque point
représentant une petite zone de I'image. On note cependant sur la méme figure qu’il existe
des zones ou les fluctuations observées sont plus grandes que celles prédites par les deux
formules.

Sur les événements simulés, on peut localiser ces zones : elles concernent la par-
tie “amont” de 'image, celle qui correspond a la partie haute de la gerbe dans ’atmospheére.

6Parfois, la loi e~ *(®)¥| décrit moins bien la distribution de charge & grande distance de I’axe, ol la lumiére collectée est
émise par des particules qui ont subi une diffusion multiple importante. Bien que la paramétrisation (5.6) soit amplement
suffisante pour obtenir la valeur moyenne de la charge dans la plus grande partie de I’image, la description des “queues”
de profil transverse a été améliorée en y ajoutant une seconde composante de méme paramétrisation mais de plus grande
largeur.
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Dezemple de 389 vy simulés au transit de la nébuleuse du Crabe (8, ~ 20.5°), d’énergie d’environ
1 TeV et de paramétre d’impact ~ 87 m, on a présenté : (a) Charge totale dans l'image Qo
(p.e.); (b) Charge dans un carré 2x2 mrad représentant un petit pizel de CAT, périphérique par
rapport au mazimum de lintensité; (c) Demi-longueur o, (mrad); (d) Demi-largeur oy (mrad);
(e) Position (Xmaz, Ymaz) des mazima de lintesité, dans le repére ot le point (0,0) coincide avec
la source, et l'axe des x est paralléle & la projection dans la caméra de Uimpulsion du v primaire ;
(f) Angle ¥, dans le méme repére, entre l'aze de l’image et l'aze des x (en radians).
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F1G. 5.7: Image moyenne d’une gerbe de vy telle qu’elle serait vue par des pizels carrés (2x 2 mrad)
dans le plan focal de l'imageur CAT. Les variables x et y sont les coordonnées longitudinale
et transverse relatives a 'aze de la gerbe, 'origine étant prise au point d’intensité mazimale.
L’énergie de l’événement représenté est E,=990 GeV et le parametre d’impact dp, =112 m. Les
gerbes ont été simulées au point de transit de la nébuleuse du Crabe (au Sud, l’angle zénithal est
proche de 2(0P). Les diagrammes du bas représentent les profils longitudinal et transverse de la
méme image-type ; le pas du réseau de points est de 1 mrad en x et de 0.5 mrad en y.

112



) ) 25
£ 25 £ 2
25k 319m 4 25k 71.8m S8,
20 15
°F i °F - e
10
Lask K0 sk 1 ;.5
5
25
sk L L I I I g sk L L I I I g
-10 -5 o 5 10 15 20 -10 -5 o 5 10 15 20
X(mrad) X(mrad)
5 5F T A 5 5F T A
g g
Eost E Eost E
b b

°
T
I

N EEERE
°
T
I

© - n ow s G @

-25F B -25F B
=54 1 1 L L L H =54 1 1 L L L H
-10 -5 o 5 10 15 20 -10 -5 o 5 10 15 20
X(mrad) X(mrad)
~ ~ & g T T T ]
< g ° % e
a a o o
= 8 = %o o
o . o
[ o o o 0,%9 o
4 ® BT ]
4l o [ &
o8 oo
o
2 - 2r ]
o . L L1 L L 1 ). L [ R | L I
0 5 10 15 20 25 o 25 5 75 10 125 15 175 20
Q(p.e.) Q(p.e.)
Ca 5F H 25 Ca 5F H 16
S S
£ 1117 £ 151.6m 0™
Soash Tm M East . E
25 25 12
15 10
ol 1 ol 18
10
-25F B -25F B
s 4
2
-5H L L L L L H 0 -5H 1 1 L L L H 0
-10 -5 o 5 10 15 20 -10 -5 o 5 10 15 20
X(mrad) X(mrad)
/_'D\ 5H T H /_'D\ 5H T H
4 4 5
Eosf E Eosf E
= > 4

°
T
I

© - 8w s @@ N
°
T
I
Bow

-25F B -25F B
1
=54 1 1 L L L H =54 1 1 L L L H 0
-10 =5 o 5 10 15 20 -10 =5 o 5 10 15 20
X(mrad) X(mrad)
~ T T T T
o o
& sf P E
5 ¢ ®°__The o
[ R © &0 8
2700
4r & 0°8% O%@ 8 b
A >
50
s ]
0 L L L L L L il L il -l
0 25 5 75 10 125 15 175 20 225 0 2 4 6 8 10 12 14
Q(p.e.) Q(p.e.)

F1G. 5.8: Fluctuations de la lumiére Tcherenkov dans les gerbes électromagnétiques. Pour l’éner-
gie E=660 GeV et 4 valeurs du paramétre d’impact (31.9 m, 71.8 m, 111.7 m et 151.6 m) on
a représenté la distribution moyenne de charge dans le plan focal (diagramme du haut) et la
distribution des écarts-types correspondants (diagramme du milieu) en fonction des coordonnées
longitudinale (x) et transverse (y). Les diagrammes du bas comparent auz données de la simula-
tion les prédictions des formules (5.7) (analyse standard de CAT, en pointillés rouges) et (5.8)
(courbes en trait plein).
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Pour prendre en compte 1'effet précédent, on cherche a caractériser la dépendance des
fluctuations par rapport aux coordonnées longitudinale et transverse (z et y). Il s’avére que
la paramétrisation (5.6) convient également trés bien pour représenter le profil angulaire
des fluctuations. La figure 5.9 fournit un exemple d’ajustement pour les pixels de taille
équivalente a celle des petits et des grands pixels de CAT.
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F1G. 5.9: Ajustement des 2 paramétres de la formule (5.6) relatifs d’une part au profil transverse
des charges integrées (colonne de gauche), et d’autre part a celui des écarts-types correspondants
(colonne de droite). Les diagrammes du haut concernent les pizels de 2x2 mrad, directement
comparables aux petits pizels de CAT, les diagrammes du bas sont relatifs aur pizels de 6x6
mrad, comparables aux PM de garde.

5.5 Résolution en énergie d’un télescope a effet Tche-
renkov et son rapport avec la profondeur de la pre-
miére interaction de rayon v

La probabilité P(t¢;) d’interagir & une profondeur ¢; a dt; prés, pour un rayon -y entrant
dans I’atmosphére, est donnée par la loi exponentielle :
LI
P(tl) dti = —e b0 dty , (59)

ou la longueur d’absorption ¢, vaut dans la limite des hautes énergies
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b= 2 X, , (5.10)
7
X étant la longueur de radiation (37.1 g/cm? dans I’air). La fluctuation en profondeur
t1 de la premiére interaction d’un rayon y d’énergie E, donnée se traduit en fluctuation
du nombre de particules dans une gerbe électromagnétique et, par conséquence, en
fluctuation de la lumiére Tcherenkov émise.
La simulation compléte des gerbes de v nous a permis d’étudier le role de la fluctuation
de l'altitude de la premiére interaction sur la résolution en énergie dans la méthode
d’analyse standard de CAT et celle avec les abaques Monte-Carlo. On va décrire la
paramétrisation simple et physique qu’on a trouvée pour représenter les fonctions de
résolution en énergie.

Examinons le biais de reconstruction en énergie en fonction de la profondeur de la
premiére interaction 1, sur I’exemple des 7 simulés a I’angle zénithal de 36.9° et ’azimuth
correspondant & la trajectoire dans le ciel de la nébuleuse du Crabe (voir les figures
5.10,5.11). -

Notons A le logarithme du rapport de I’énergie reconstruite E, sur 'énergie vraie £,
des 7. Les figures 5.10(a),5.11(a) montrent que la valeur moyenne de A dans 'intervalle
dt,; de profondeur de la premiére interaction est une fonction linéaire de t; :

A=In(E,) —In(E,) = at; +b, (5.11)

le biais de reconstruction A étant dans notre cas proche de zéro lorsque la profondeur
est égale a sa valeur moyenne, ¢y (5.10). On surestime I’énergie (en moyenne) lorsque la
profondeur est supérieure a ty, et on la sous-estime dans le cas contraire.

Si maintenant on examine, pour le méme lot de v simulés, ’écart-type o des valeurs de
A par lintervalle de 0.5 X en t1, on s’apercoit (voir la figure 5.11(a)) que cet écart-type
varie trés peu avec t;.

On suppose ensuite, que la distribution des valeurs de biais en énergie A dans un
intervalle dt; de profondeur ¢; est gaussienne, ayant pour valeur centrale (at; + b), et de
largeur o.

La probabilité, & énergie vraie E,, de reconstruire ’énergie E, a dE, prés,
c’est-a-dire notre fonction de résolution en énergie, s’obtient alors par la convolution de
la distribution exponentielle (5.9) de la profondeur ¢; de la premiére interaction avec la
distribution gaussienne des valeurs de biais en énergie A\ dans chaque intervalle de ¢; :

~. 1 bmaz 1 4 _(-aty-b)?
Y(E, — E,)dE,=T(\a,b,0) = \/ﬁa/o %e R dty , (5.12)

ou I'on a remplacé la limite supérieure infinie d’intégration par une valeur ¢,,,, = 20 (a
comparer avec la profondeur totale verticale de ’atmosphére qui est d’environ 27.8 Xj),
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assez grande pour que la quasi-totalité des ~ ait interagi.

En posant N’ = XA — b — %, et en regroupant les termes des exposants de 1'expression
(5.12), il vient alors

1 1 ’ 02 tmaz (at]— 1)2
Y\ a,b0) = —— ¢ ok [“mo]/ e dt (5.13)
0

Finalement, en faisant le changement de variable, & = “tlT’)", dt, = ”ng, et en utilisant
la fonction” freq de la bibliothéque CERN, on obtient

1 1 [y e® tmax .Y N
T(A\a,b,0) = —e =t [)‘ +2ato] [freq (aT) — freq (—;)] (5.14)

Un exemple de ce type d’ajustement, obtenu sur le méme lot de vy simulés, est présenté
sur la figure 5.11(b), et montre un accord parfait entre la distribution des valeurs de biais
de reconstruction en énergie A, et la paramétrisation choisie.

On a donc remplacé 1'ancienne paramétrisation® des fonctions de résolution qui repo-
sait sur 12 paramétres [83|, par celle décrite par la formule (5.14).

Les fonctions de résolution en énergie dépendant de ’angle zénithal 6, et de l'azi-
muth® géographique ¢ visé, on effectuera dans notre analyse spectrale (Cf section 6.3)
I’interpolation nécessaire entre les fonctions de résolution pour les directions de visée
voisines, correspondant a la trajectoire dans le ciel de la nébuleuse du Crabe.

Si maintenant on examine le biais de reconstruction x = dbv — dp, en parametre
d’impact en fonction de t; dans le lot de 7 étudié, on constate le méme caractére
de distribution x(¢;), que pour le biais en énergie (voir la figure 5.10(b)). Lorsqu’on
représente le biais de reconstruction en parameétre d’impact en fonction du biais en
énergie, () (voir la figure 5.10(c)), on observe une forte corrélation entre les deux. Une
surestimation (sous-estimation) de I’énergie est donc généralement accompagnée par une
surestimation (sous-estimation) du paramétre d’impact.

Les fonctions de résolution en énergie, ajustées a l'aide de paramétrisation décrite
ci-dessus, sont présentées sur les figures 5.12, 5.13 pour deux valeurs de 1’angle zénithal
6, d’observation, petit (~ 23°) et grand (=~ 44°). Ces résultats sont obtenus & partir des
simulations de v d’énergies fixes, pour les directions de visée correspondant a la trajectoire
dans le ciel de la nébuleuse du Crabe.

"Cette fonction évalue la fonction de répartition de la distribution gaussienne a une dimension :

freq(z) = — /z -3 g
reg\r) = —— e .
a Vo2r J_x

8Obtenue 4 partir des simulations de 7 tirées & I’Est, pour des angles zénithaux 0°, 30° et 45°.
9A cause des effets de champ magnétique terrestre, qui sont décrits dans le chapitre 4.
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F1G. 5.10: Biais de reconstruction de [’énergie de 7y et du paramétre d’impact, en fonction de la
profondeur t1 de la premiére interaction. Les résultats sont obtenus a l’aide de simulations de
gerbes de v de 1 TeV, pour l'angle zénithal de 36.9° et l’azimuth correspondant a la trajectoire
dans le ciel de la nébuleuse du Crabe. De haut en bas on a représenté : (a) Distribution des biais
de reconstruction en énergie A = ln(E\;) — In(E,) en fonction de ti ; (b) Distribution des biais
de reconstruction en parametre d’impact d1~)7 —dpy (m) en fonction de ti ; (c) Distribution des
biais de reconstruction en paramétre d’impact en fonction de biais de reconstruction en énergie.
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F1G. 5.11: Nouwvelle paramétrisation des fonctions de résolution en énergie. (a) Valeurs moyennes
et écarts-type de la distribution présentée sur la figure 5.10(a), par Uintervalle de 0.5 Xy en t;
et pour des valeurs de t1 inférieures a 5 Xo. Les paramétres a (pente) et b (biais correspondant
at1 =0) de l'ajustement linéaire présenté, ainsi que l’écart-type moyen par lintervalle choisi de
t1, sont des valeurs initiales pour lajustement de type (5.14). (b) Résultat d’un ajustement de la
fonction de résolution en énergie pour le méme lot de v simulés. Les valeurs des paramétres a la
fin d’ajustement sont a = 0.135, b = —0.181 et 0 = 0.227.
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F1G. 5.12: Les distributions du logarithme du rapport énergie reconstruite / énergie vraie (fonctions
de résolution en énergie), ajustées a l'aide de paramétrisation 5.14. Le résultats sont obtenus a
partir des simulations de v d’énergies fives, pour l'angle zénithal de ~ 23° et l'azimuth corres-
pondant & la trajectoire dans le ciel de la nébuleuse du Crabe.
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F1G. 5.13: Les distributions du logarithme du rapport énergie reconstruite / énergie vraie (fonctions
de résolution en énergie), ajustées & l'aide de paramétrisation 5.14. Les résultats sont obtenus a
partir des simulations de v d’énergies fives, pour l'angle zénithal de ~ 44° et l'azimuth corres-

pondant & la trajectoire dans le ciel de la nébuleuse du Crabe.
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Chapitre 6

Mesure du spectre de la nébuleuse du
Crabe

6.1 Bilan de données prises par le télescope CAT sur
la nébuleuse du Crabe

Les coordonnées équatoriales & 1’époque Julienne 2000.0 de la nébuleuse du Crabe
sont! : I’ascension droite o oo = 5"34™32%, la déclinaison 690000 = +22°00'52.1".
Pour le site de Thémis, de latitude géographique ¢ ~ 42.5°N, la source passe donc au
transit au Sud, a I’angle zénithal 6, = | § — ¢ | ~ 20.5°. La période d’observation de la
nébuleuse du Crabe a Thémis, définie par ’ascension droite de cette source, s’étend donc
de Septembre & Mars inclus. Notons que les données prises en Septembre et en Mars
correspondent surtout aux grands angles zénithaux.

L’équipe en charge des observations réalisées par CAT & Thémis s’est efforcée que ce
télescope puisse prendre réguliérement des données sur la nébuleuse du Crabe & partir de
I’automne 1996, pendant les sept hivers consécutifs, c¢’est-a-dire jusqu’au début 2003.
Dés mon arrivée dans le groupe Astronomie gamma au LLR en janvier 2000 je me suis
impliqué activement dans le programme d’observations avec CAT & Thémis. Depuis début
2000 jusqu’a début 2003 j’ai participé presque tous les mois a un quart d’observations
(une petite semaine), y compris d’observations de la nébuleuse du Crabe. Le LLR a
arrété sa participation aux observations avec CAT début 2003.

Nous présentons sur les tableaux suivants, 6.1 et 6.2, la répartition des heures
d’observation, et du nombre de séquences d’acquisition enregistrées. Une séquence
d’acquisition (“run”), durant laquelle les paramétres observationnels sont figés, dure de 20
4 30 minutes environ ; nous notons simplement “acq” ces séquences d’observations dans
les tableaux 6.1, 6.2, et 6.3.

Ces deux tableaux regroupent les 440.1 heures d’observation, réparties en 1006 “runs”,
de la nébuleuse du Crabe de 1996 a 2003, dont :

1 Plus précisément, ce sont les coordonnées du pulsar venant du catalogue de ’observatoire spatial Chandra [99].
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Angle Total” TON" TOFF" TDEC

zénithal (°) | acq. | heures | acq. | heures || acq. | heures [| acq. | heures
1| 18.2-25.8 379 165.5 259 | 112.2 || 232 98.5 112 45.2
2 | 25.8-31.8 199 90.9 144 65.2 119 51.6 64 25.9
3 | 31.8-36.9 146 61.5 91 38.4 87 36.2 32 13.1
4 | 36.9-414 96 43.9 58 26.6 51 23.3 13 6.0
5 | 41.4-45.6 82 35.1 46 19.6 44 19.0 8 3.5
6 | 45.6 - 49.5 42 18.2 24 10.4 21 8.8 3 1.0
7 | 49.5 -53.1 40 15.6 21 8.3 20 7.6 1 0.3
8 | 53.1 - 56.6 18 7.7 11 4.6 7 3.1 0 0.0
9 | 56.6 - 60.0 2 1.0 1 0.5 1 0.5 0 0.0
10 | 60.0 - 63.3 1 0.5 0 0.0 1 0.5 0 0.0
11 | 63.3 - 66.4 0 0.0 0 0.0 0 0.0 0 0.0
12 | 66.4 - 69.5 1 0.2 1 0.2 0 0.0 0 0.0

] | 1006 | 440.1 || 656 | 286.0 | 583 | 249.1 | 233 | 95.0 |

TAB. 6.1: Bilan d’observations de la nébuleuse du Crabe par limageur CAT pour les saisons
1996/1997 a 2002/2003. Sont présentés, par intervalle en angle zénithal 0,, le temps d’ob-
servation brut, ainsi que le nombre d’acquisitions : pour l’ensemble de données (colonne “to-
tal”) ; pour tous les runs, quelque soit le mode d’observation, pris lorsque la source se trou-
vait dans le champ de vue (colonne “ON”), ou hors champ (colonne “OFF”). Le bilan des
données prises en mode “ping-pong” est en outre présenté séparément dans la colonne “DEC”.

On en conclut que pour chaque intervalle en 0,, les quantités présentées suivent la relation :
“tOtG/l” — “ONII + “OFFII _ “_DEC”.

Angle "total" "ON" "OFF" "DEC"
zénithal (°) acq.‘ h acq.‘ h acq.‘ h acq.‘ h

1 > 18.2 1006 | 440.1 || 656 | 286.0 || 583 | 249.1 || 233 | 95.0
2 > 25.8 627 | 274.6 || 397 | 173.8 || 351 | 150.6 || 121 | 49.8
3 > 31.8 428 | 183.7 || 253 | 108.6 || 232 | 99.0 o7 1239
4 > 36.9 282 | 122.2 | 162 | 70.2 || 145 | 62.8 25 | 10.8
3 > 414 186 | 78.3 || 104 | 43.6 94 | 39.5 12 | 4.8
6 > 45.6 104 | 43.2 58 | 24.0 o0 | 20.5 4 1.3
7 > 49.5 62 | 25.0 34 | 13.6 29 | 11.7 1 0.3
8 > 53.1 22 9.4 13 2.3 9 4.1 0 0.0
9 > 56.6 4 1.7 2 0.7 2 1.0 0 0.0

TAB. 6.2: Bilan d’observations de la nébuleuse du Crabe par limageur CAT pour les saisons
1996/1997 & 2002/2003. Les mémes quantités que dans le tableau 6.1 sont regroupées maintenant

afin de présenter le bilan d’observations pour les angles zénithaux 8, au-dela d’une certaine valeur
de 0,.

— en mode ON-OFF 345.1 h (773 runs), soit :
191.0 h ON (423 runs);
154.1 h OFF (350 runs).

— en mode “ping-pong” 95.0 h (233 runs)
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Angle zénithal (°) totalité mode "ON-OFF" mode "ping-pong"
ON OFF
acq. | h acq. | h Jacq. | h | acq. | h
> 31.8 428 | 183.7 || 196 | 84.7 || 175 | 75.1 || 57 23.9
> 36.9 282 | 122.2 || 137 | 59.4 || 120 | 52.0 || 25 10.8
> 414 186 | 78.3 92 | 38.8 | 82 |34.7| 12 4.8
> 45.6 104 | 43.2 54 | 22.7 || 46 | 19.2 4 1.3
> 49.5 62 25.0 33 | 133 28 | 114 1 0.3
> 53.1 22 9.4 13 | 5.3 9 4.1 0 0.0
> 56.6 4 1.7 2 0.7 2 1.0 0 0.0

TAB. 6.3: Bilan d’observations aux grands angles zénithauz 6, de la nébuleuse du Crabe par
Uimageur CAT pour les saisons 1996/1997 a 2002/2003. Le bilan regroupe maintenant les données
par mode d’observation, prises au-deld d’une certaine valeur de 0,. Les mémes quantités que
dans les tableaux 6.1 et 6.2 sont présentées pour la totalité des runs et séparément pour les modes

d’observation “ON-OFF” et “ping-pong”.

6.2 Paramétrisation des acceptances aux v du télescope

La surface effective A de détection de vy du télescope est le produit de la surface
obtenue & partir de la logique de déclenchement de I'imageur par les v, et de I'efficacité e,
de leur sélection par l’analyse (Cf page 65). La surface effective dépend ainsi de plusieurs

paramétres :

— elle dépend évidemment de I’énergie £, des y et de I’angle zénithal 6, d’observation,
mais aussi de I’azimuth ¢, de visée, a cause de ’effet du champ magnétique terrestre

(Cf§4.1);

— ensuite, elle dépend des conditions d’acquisition du télescope. On a vu dans le
paragraphe 3.3.2, que les modifications des conditions expérimentales, notamment
du seuil analogique S,, de déclenchement, ou bien le changement du décalage
de la source par rapport au centre de la caméra ont une influence importante
sur l'efficacité de sélection de ~ pour les énergies proches du seuil en énergie de

|- .
I'imageur;

— pour la méme énergie et pour les mémes conditions d’observation, elle dépend de
sélection (jeu de coupures) imposée par I’analyse.

On a donc besoin de calculer la surface effective de détection pour chaque configuration
du détecteur D25, C20, D30, C25, D20 (Cf page 43), et pour chaque type d’analyse.
On a utilisé, pour la la surface effective, la méme forme de paramétrisation que dans
la méthode standard d’analyse de CAT [83], reposant sur 10 paramétres aq, as, ... , a1 :
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agE
A(E,,0,) = a; ¢;° [arctan(ay ¢; E5°)]"° log(as ¢;*E,) exp(—cz—7

. ) m?, (6.1)

ol ¢, est le cosinus de ’angle zénithal #,. Cependant, dans notre analyse des données
sur la nébuleuse du Crabe, on a utilisé cette paramérisation différemment, en I'appliquant
séparément pour chaque position (6,, ¢,) choisie de la source dans le ciel (Cf Tableau 4.2)
et en effectuant ensuite l'interpolation nécessaire des acceptances A(E,,0,) entre les po-
sitions voisines?.

Un exemple d’ajustement des valeurs de A(E.,,6,) pour toutes les positions de la
nébuleuse du Crabe, pour la configuration d’observation D25 (le seuil analogique de
déclenchement est de 2.5 p.e., la source est décalée de 5 mrad du centre de la caméra), et
pour les coupures dans I’analyse P(x?) > 0.35 et @ < 6° correspondant au mode ON-OFF
d’observation®, sont présentées sur la figure 6.1.

6.3 Procédure d’extraction des spectres

Le caractére non-thermique des processus qui conduisent & 1’émission v dans le
domaine du TeV, entraine une décroissance rapide des flux de v observés avec 1’énergie.
Le nombre de 7 enregistré faible par rapport au fond hadronique, et la résolution en
énergie qui vaut au mieux 20% environ, nécessitent une méthode d’extraction des spectres
qui, basée sur une hypothése de la forme spectrale d’une source étudiée, prend en compte
les effets expérimentaux du détecteur (la surface effective de détection A et les fonctions
de résolution Y (Cf §§ 5.5 et 6.2).

Une telle méthode a été mise au point par la collaboration CAT ; elle est décrite en
détails dans les références |35, 83, 84|. Les données sont réparties dans des intervalles

a deux dimensions, d’angle zénithal d’observation 6, et d’énergie reconstruite E,. On
theo

suppose une forme théorique ¥io de spectre différentiel de la source, ce qui permet

de calculer le nombre moyen de 7 attendu pour chacun de ces intervalles. On construit
ensuite une fonction de vraisemblance £ a partir des nombres d’événements dans les
données ON et OFF qui passent la sélection, en tenant compte de leur distribution
poissonienne. La maximisation de la fonction de vraisemblance fournit les valeurs ajustées
des paramétres décrivant la forme spectrale théorique.

Dans notre analyse, on a utilisé deux hypothéses sur la forme spectrale qui corres-
pondent aux deux cas les plus courants observés dans les spectres des sources émettant

2Dans la méthode standard d’analyse de CAT, les acceptances ont été paramétrisées a partir des simulations de 7 tirés
a I'Est, pour des angles zénithaux de 0°, 30° et 45°, de fagon a ajuster simultanément tous les angles zénithaux et toutes
les énergies. Les simulations de <y effectuées pour la trajectoire dans le ciel de la nébuleuse du Crabe ont montré que la
paramétrisation (6.1) convient assez bien pour chacune des positions (6, ¢, ) individuelles (voir la figure 6.1). Cependant,
I’ajustement de ’ensemble des positions était peu satisfaisant.

3Le mode “ping-pong” inclut une coupure supplémentaire destinée a exclure les y dont les images pointent 4 la fois vers
la position de la source et vers la position OFF symeétrique (y “ambigus”, voir la figure 3.6.)
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FiG. 6.1: Surface effective A(E,,0,) de détection de vy, pour 12 positions dans le ciel de la
nébuleuse du Crabe, en fonction de l’énergie E, des vy. Les résultats sont obtenus a partir de
simulations de v d’énergies fizes (points), et pour les conditions d’observation et de sélection
dans lanalyse précisées dans le texte. Les courbes représentent le résultat des ajustements avec
la paramétrisation (6.1). On note l’augmentation de la surface effective de détection des gerbes
de v a haute énergie, et aussi l’augmentation du seuil en énergie du télescope, auz grands angles

zénithauz.

au TeV :
Ip
— hypothése en loi de puissance, H'P : Z—Jl\?f = ¢ E;e"{l,p :
cb
— hypothése en loi courbe*, H< : aN = ¢ E;e(ybw “logio Frev)

dE

Deux ajustements successifs sont effectués, le premier correspondant a ’hypothése
principale #'?, et le second — & ’hypothése H, afin de tester 1’écart éventuel du spectre

4Si I’on représente le spectre en termes de la puissance vF(v) recue par unité de surface par unité d’intervalle logarith-

mique de fréquences (dont 'unité est donc erg cm~2 s~1), cette loi est décrite par une parabole. La relation entre les deux
représentations spectrales est donnée par :

9 dN

vF(v) = B*—

dE
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de la loi de puissance. Une fois les ajustements terminés, le rapport de vraissemblance
A= —21In(L?/L?) permet de choisir 'hypothése la plus vraisemblable. Ce rapport suit
asymptotiquement une distribution de x? & un degré de liberté, une bonne valeur de la
probabilité P()) favorisant I’hypothése principale H'? [40]. La reconstruction des spectres
simulés [83] montre, que si la valeur de A est supérieure a 4 (ce qui correspond environ a
I’écart & 2 o), c’est hypothése H qui doit étre retenue.

Quelques exemples de reconstruction spectrale avec cette méthode, appliquée aux don-
nées de CAT, sont présentés sur les figures 6.2-6.3.
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Fi1G. 6.2: Spectre du blazar 1ES 19594650 en Mai-Juillet 2002, lors du sursaut d’émission au
TeV. Les diagrammes de gauche présentent les résultats d’ajustement en loi de puissance, et ceux
de droite — un ajustement dans l’hypothése de courbure. Pour les deux hypothéses, le spectre
retenu est illustré par le contour & 68% de confiance sur le diagramme du haut. Les valeurs
ajustées des paramétres décrivant les deux formes spectrales y sont également présentées. Les
deuz autres diagrammes montrent les résidus (rapport du nombre d’événements observé au nombre
d’événements attendu) par intervalle d’énergie, les diagrammes au milieu sont relatifs au signal -y,
et ceur du bas — auzx événements du fond. Une grande valeur du rapport de vraisemblance X et les
résidus de l’ajustement montrent clairement la présence de courbure. Les spectres sont représentés
en vF(v) (les flur ¢P',¢ sont en erg cm™2 s71). On voit que le mazimum de puissance regue
est situé€ au-dessus du seuil de détection de CAT, o l’énergie qui vaut environ 1000 + 100 GeV.
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6.4 Présentation des spectres obtenus

Dans le but d’étudier le spectre de la nébuleuse du Crabe, avant d’appliquer ’analyse
spectrale sur I’ensemble de données prises par CAT sur cette source, il est intéressant de
diviser ces données en quelques lots homogénes (pris dans l'intervalle restreint d’angles
zénithaux, dans les mémes conditions d’acquisition etc.), et d’analyser séparément ces
lots de données. La comparaison des spectres reconstruits dans la méme gamme d’énergie
permet d’avoir une estimation des erreurs systématiques éventuelles dans ’analyse. On
a effectué une telle comparaison entre les données prises aux petits et aux grands angles
zénithaux, et entre les données prises aux différentes époques d’observation. Les 4 lots
choisis sont présentés dans le tableau 6.4.

‘ Lot ‘ Angle zénithal ‘ Mode d’observation ‘ Ton ‘ TR ‘ N, ‘ Epoque
I 23.9° +3.1° “ON-OFF” 479 h | 1.226 | ~ 5000 | 1996 - 2000
IT 24.0° + 2.6° “ping-pong” 41.4h | 1.0 | ~ 3400 | 2000 - 2002
IIT | 42.3° +5.5° “ON-OFF” 473 h | 1.26 | ~ 1800 | 1996 - 1999
v 41.2° £6.5° “ON-OFF” 28.6 h | 0.97 | ~ 1400 | 2000 - 2002

TAB. 6.4: Le tableau récapitulatif des lots de données sur la nébuleuse du Crabe. Sont présentés
pour chaque lot : l'intervalle d’angles zénithauz et le mode d’observation, le temps d’observation

sur la source Ton, le rapport de suivi (voir la page 97), le nombre N, de v dans les coupures, et
l’époque d’observation.

Les lots de données utilisés regroupent donc 165.2 heures d’observation ON et environ
106 heures d’observation OFF, c¢’est-a-dire plus de 70% de la totalité de données passant
les critéres de qualité. La statistique disponible dans chacun de ces lots permet d’avoir
une assez bonne précision de reconstruction du spectre. Les spectres reconstruits sont
présentés sur les figures 6.4-6.7. Sur ces figures, le spectre retenu est illustré par le contour
a 68% de confiance sur le diagramme du haut. Les deux autres diagrammes montrent les
résidus (rapport du nombre d’événements observé au nombre d’événements attendu) par
intervalle d’énergie, les diagrammes au milieu sont relatifs au signal ~, et ceux du bas —
aux événements du fond.

50n n’inclut bien sar dans I’analyse que les données qui satisfont aux critéres de qualité exposées dans la section 3.3.
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Fi1G. 6.4: Spectre obtenu sur la nébuleuse du Crabe pour environ 48 heures d’observation corres-
pondant au lot de données I (mode ON-OFF, petits angles zénithauz d’observation (6, = 23.9°+
3.1°), ~ 5000 v dans les coupures). On a superposé sur le diagramme le résultat d’analyse des
mémes données avec la méthode d’analyse standard de CAT (spectre donnant le flux reconstruit
un peu plus élevé.). Dans 'analyse antérieure, 'acceptance auz vy a été sous-estimée, parce que
dans la simulation, les gerbes de référence servant o ajuster les images-type de gerbes de v ont été
tirées a I’Est, contrairement a la trajectoire réelle de la source qui passe le transit au Sud. Ainsi,
Ueffet de champ magnétique n’était pas pris en compte auparavant. Or pour le site de Thémis,
il est plus faible, pour le méme angle zénithal, au Sud qu’a I’Est. Le flur a donc €été surestimé.
Ceci nous permet d’évaluer les erreurs systématiques dues a Ueffet du champ géomagnétique.
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Fig. 6.5: Spectre obtenu sur la nébuleuse du Crabe pour environ 41 heures d’observation
correspondant au lot de données II (mode “ping-pong”, petits angles zénithaux d’observation
(0, = 24.0°+2.6°), ~ 3500 v dans les coupures). Le fluz est plus bas que pour le spectre
sur la figure 6.4, puisque les données correspondant au lot II ont été prises aprés le moment ot
le télescope a subi une perte de sensibilité. Ceci nous permet de corriger d’une fagon globale les
erreurs systématiques dues a cette perte.
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Fi1a. 6.6: Spectre obtenu sur la nébuleuse du Crabe pour environ 47 heures d’observation
correspondant au lot de données III (mode ON-OFF, grands angles zénithaux d’observation
(0, = 42.3° £5.5°), ~ 1800 «y dans les coupures).
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Fia. 6.7: Spectre obtenu sur la nébuleuse du Crabe pour environ 28.5 heures d’observation
correspondant au lot de données IV (mode ON-OFF, grands angles zénithauz d’observation
(0, = 41.2° £6.5°), ~ 1400 vy dans les coupures). L’indice spectral reconstruit est plus grand
que pour le spectre sur la figure 6.6, puisque les données correspondant au lot IV ont été prises
aprés le moment ou le télescope a subi une perte de sensibilité. Ceci nous permet d’estimer les
erreurs systématiques dues a cette perte.
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Le tableau 6.5 présente les paramétres des spectres reconstruits pour les 4 lots de
données mentionnés.

‘ Lot ‘ Angle zénithal | Mode d’observation ‘ Ton ‘ N, ‘ i ‘ AP
I 23.9° £3.1° “ON-OFF” 47.9 h | ~ 5000 | 1.8940.08 | 2.83+0.05
1I 24.0° £ 2.6° “ping-pong” 41.4 h | ~ 3400 | 1.5740.07 | 2.77+0.06
111 42.3° £ 5.5° “ON-OFF” 473 h | ~ 1800 | 1.784+0.14 | 2.76+0.07
1Y 41.2° £6.5° “ON-OFE” 28.6 h | ~ 1400 | 1.86£0.14 | 2.9840.09

TAB. 6.5: Reconstruction spectrale pour 4 lots de données sur la nébuleuse du Crabe (voir texte).
Sont présentés pour chaque lot : Uintervalle d’angles zénithauz et le mode d’observation, le temps
d’observation sur la source Ton, le nombre N, de y dans les coupures, le fluz (,bép et l'indice
spectral ¥'P dans Uhypothése de forme spectrale en loi de puissance.

L’analyse des spectres obtenus nous permet d’estimer les erreurs systématiques
d’origine différente. Ainsi, le spectre de lot I (voir la figure 6.4) nous permet de chiffrer
lerreur systématique liée au champ magnétique terrestre. En effet, en comparant les
deux spectres présentés sur cette figure, 'un obtenu avec la méthode standard, et 'autre

— avec la nouvelle méthode, on voit que ce dernier spectre, selon nos attentes, donne le
champ

flux plus petit que le premier. On obtient alors I'erreur sur le flux —2—— = +15%, et
0

Perreur sur I'indice spectral AyPamp — +(.03.

D’autre part, les lots II et IV sont “contaminés” par les données prises apreés la date ou
le détecteur a subi une légére perte de sensibilité (voir § 3.3.3), cette contamination étant
presque 100% pour le lot IV. Il est intéressant de noter que cette perte affecte surtout
les événements de haute énergie (voir les résidus de I’ajustement sur les figures 6.5, 6.7).
Puisque le traitement correct des données postérieures a la date de la perte demande le
doublement du nombre de simulations & faire, on a décidé de ne pas inclure ces données
dans I’analyse.

En ne sélectionnant que les données antérieures a la date ou le détecteur a subi cette
perte de sensibilité, on retient le spectre suivant :

E—(2.82:':0.04stat:|:0.063yst)

S = (1.85 & 0.05,40¢ = 0.62,y5¢) By X 10~ "'em~2 s~ TeV~L.

On notera que les spectres correspondant a cette sélection des données sont en accord
entre la haute et la basse élévation.

Le spectre obtenu est compatible avec les résultats publiés auparavant [83, 63].
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Conclusion et perspectives

Les progrés importants apportées par le détecteur a effet Tcherenkov atmosphérique
CAT dans le domaine d’astronomie 7 au sol proviennent des innovations de son instru-
mentation (imagerie fine et électronique rapide), mais aussi de la méthode d’analyse
qui permet de tirer parti de I'information détaillée sur la distribution angulaire de la
lumiére Tcherenkov dans les images de gerbes atmosphériques. Ce double investissement,
instrumental et d’analyse, a placé CAT parmi les meilleurs imageurs Tcherenkov, et
en particulier & un niveau comparable a celui du Whipple, possédant un réflecteur
de surface d’environ 5 fois plus importante, ou bien a celui de I'expérience germano-
hispanique HEGRA aux iles Canaries, présentant un réseau stéréoscopique de 5 télescopes.

Dans cette thése, & I'occasion de ’étude des données sur la nébuleuse du Crabe, nous
nous sommes efforcés d’affiner et de compléter cette méthode d’analyse, ce qui nous a
d’ailleurs amené a constater globalement la robustesse des travaux de ceux qui nous ont
précédé.

Nous avons introduit I'information, jusque la négligée, d’une partie de la caméra, a
savoir les deux anneaux externes constitués de 54 photomultiplicateurs de plus grand
diameétre (les “PM de garde”). Nous avons montré que cette information était pertinente
a plusieurs titres, permettant surtout d’améliorer la reconstruction de l’origine angulaire
pour les gerbes de haute énergie (15-20 % d’événements) dont les images s’étendent
au-dela de la zone centrale des petits pixels.

Nous avons introduit dans I’analyse le role du champ magnétique terrestre qui affecte
la forme et l'orientation des images de gerbes de maniére prévisible et dépendante du
pointé de télescope ainsi que de la position d’arrivée de chaque gerbe (nous avons su
paramétriser ces dépendances). Cet effet, plus important qu’escompté, doit particuliére-
ment étre pris en compte pour les gerbes de basse énergie. Bien que le site de HESS, qui
est le projet franco-allemand d’un réseau de télescopes a effet Tcherenkov de nouvelle
génération en Namibie, soit un peu moins affecté par le champ géomagnétique que le site
de Thémis, cet effet devra étre pris en compte.

Concernant ’analyse des événements, nous avons bien siir conservé la méthode des
abaques décrivant les profils escomptés des images de -y selon le développement individuel
de chaque gerbe. Néanmoins, il nous a paru utile de nous libérer de la méthode globale
analytique, au profit d’'une méthode détaillée — par Monte-Carlo — qui nous apporte
beaucoup de flexibilité. On peut faire plus aisement évoluer ces abaques lorsqu’il s’agit
par exemple de tenir compte des effets magnétiques ou bien des effets liés a la profondeur

133



de la premiére interaction de rayons v dans I’atmosphére.

Nous avons présenté dans cette thése les résultats d’observations de la nébuleuse du
Crabe, effectuées par le télescope CAT au cours des années 1996-2002. Ces résultats
intégrent donc des données qui n’avaient encore jamais été exploitées. D’autre part,
I’analyse est basée sur les développements évoqués ci-dessus. Ces résultats sont en gros
compatibles avec ceux obtenus par deux autres expériences, HEGRA et Whipple.

Néanmoins, le flux obtenu reste légérement inférieur a celui des deux autres expé-
riences. Peut-étre doit-on expliquer cette différence par les conditions atmosphériques
moins favorables pour le site de Thémis. L’absence de mesures réguliéres, avec le LIDAR
devenu récemment disponible, ou avec quelqu’autres mesures, empéche de chiffrer
I’atténuation des photons Tcherenkov dans ’atmosphére. La question de ’absorption des
photons ne nous parait pas totalement clarifiée. Bien qu’il y ait quelques pistes, c’est 1a
un travail dont il est difficile d’évaluer ’ampleur et les chances d’aboutir.

L’une des contraintes qui permet d’évaluer ces biais vient des comparaisons entre les
résultats d’analyse des données prises sur la nébuleuse du Crabe aux petits et aux grands
angles zénithaux d’observation, dans la méme gamme d’énergie. L’autre contrainte a
été obtenue, en analysant les images en forme d’anneaux produites par les muons des
gerbes hadroniques en incidence directe sur le miroir. La meilleure maitrise des effets
atmosphériques, et de l'efficacité globale de détection, devrait constituer des objectifs
importants pour les détecteurs futurs.

La méthode d’analyse proposée, reposant sur les images-type de gerbes de y obtenues
directement a partir des simulations (“abaques Monte-Carlo”), permettra de tenir compte
des effets atmosphériques événement par événement dans les nouvelles expériences, a
condition d’utiliser simultanément un LIDAR.

Nous avons probablement raison d’escompter que les résultats de cette thése seront
utiles pour les expériences Tcherenkov au sol de nouvelle génération telles que HESS
ou VERITAS, et permettront d’améliorer la sensibilité, la résolution en énergie et la
résolution angulaire de ces expériences.
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Résumé

Cette theése étudie ’émission v & trés haute énergie (E > 300 GeV) de la nébuleuse du
Crabe, la détection des =y étant assurée par la technique d’imagerie Tcherenkov atmosphérique
au moyen du télescope CAT.

Le travail porte sur une nouvelle méthode d’analyse des images des gerbes produites par les
~v dans I’atmosphére ; 'originalité de la méthode réside dans l'utilisation d’images-type obtenues
par simulation compléte des gerbes, ouvrant voie & une bonne adaptabilité des images-type.

L’effet du champ magnétique terrestre, pouvant biaiser et dégrader la résolution en
énergie et la résolution angulaire des télescopes a effet Tcherenkov, est examiné en détail et
pris en compte. La déformation des images par le champ est alors paramétrisée en fonction
des données d’observation (direction visée dans le ciel et azimuth du point d’impact d'une gerbe).

L’étude du role de la profondeur de premiére interaction de y dans l'atmosphére permet
d’introduire une paramétrisation simple des fonctions de résolution en énergie.

Combiné a de nouvelles prises de données sur le site de Thémis, ’ensemble de ce travail
apporte une meilleure connaissance du flux et du spectre en énergie de la nébuleuse du Crabe &
partir de 300 GeV et jusque vers 10 TeV. Ce résultat est interprété au moyen d’un modéle qui
fournit I'estimation du champ magnétique a l'intérieur de la nébuleuse de méme que du spectre
des électrons relativistes qui y résident.

Mots-clés : astronomie ~ des trés hautes énergies, imagerie Tcherenkov atmosphérique,
nébuleuse du Crabe, émission synchrotron et Compton inverse, champ magnétique terrestre,
abaques Monte-Carlo, profondeur de la premiére interaction des rayons +.

Abstract

This thesis studies the very high energy (E > 300 GeV) 7-ray emission of the Crab Nebula,
the detection of the v being ensured by the technique of atmospheric Tcherenkov imaging by
means of the CAT telescope.

The work concerns a new analysis method of the shower images produced by the 7-rays in
the atmosphere. The originality of the method lies in the use of templates obtained by complete
simulation of the showers, allowing an easier adaptability of the templates.

The effect of the geomagnetic field, being able to bias and degrade the energy resolution
and the angular resolution of the Tcherenkov telescopes, is examined in detail and taken
into account. The magnetic field induced image distortion are then parametrized in terms of
observational data (observed position in the sky and azimuth of shower impact).

The study of the role of the first interaction height of ~-rays in the atmosphere makes it
possible to introduce a simple parametrisation of the energy resolution functions.

Combined with new data acquisitions on the site of Thémis, this work affords an improved
measurement of the flux and the energy spectrum of the Crab Nebula from 300 GeV to about
10 TeV. This result is interpreted by means of a model which allows to estimate the magnetic
field inside the Nebula just as the spectrum of the relativistic electrons which reside at it.

Keywords : very high-energy «y-ray astronomy, atmospheric Cherenkov imaging, Crab Nebula,
synchrotron and inverse Compton emission, geomagnetic field, Monte-Carlo templates, y-rays
first interaction height.



