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Premiere partie

Introduction au sujet d’étude en trois
guestions






Chapitre 1

Qu’est-ce gu’'un noyau actif de galaxie ?

Trés tét dans le développement de I'astronomie radio, debnemses sources constituées de deux
nébuleuses de tailles imposantes avec une galaxie sittréel@endeux sont observées. C’est le premier
signe d’une activité non stellaire au centre des galaxies,au début des années cinquante, l'identifica-
tion en optique d’une partie de ce type d’objets — M 87, Cen@ygjnus A (Baade & Minkowski 1954),
puis 3C 295 (Minkowski 1960). Mais I'astronomie des noyaatifa de galaxie (AGN, pouActive Ga-
lactic Nucle) ne s’ouvre réellement qu’en 1963, quand les contreparpéigues des sources telles que
3C 48 et 3C 273 sont identifiées. Pour ces sources radio,Usssessociations possibles en optique sont
des sources ponctuelles, avec des spectres de raies dddmieement différents de ceux attendus pour
une étoile qu'ils laissent perplexes les astronomes quiaoir énterprétation. C'est Maarten Schmidt qui
réalise que le spectre d’émission de la source optique igesa@BC 273 peut étre compris si I'on place
I'objet a un redshift de 0.158, extraordinairement distaotir 'époque, d’autant plus que ces objets
étaient initialement classés comme étoiles.

On sait désormais qu’envirol)% des galaxies connues ont un noyau actif. Pour se familiaaisse
ces objets si particuliers, leur portrait est brievemerssié dans le paragraphe 1.1. Le paragraphe 1.2
introduit leurs propriétés observationnelles, I'engimtcal responsable de leur activité et I'amplifica-
tion relativiste qui les caractérise. Les caractérissqoleservationnelles des AGN sont variées ce qui a
conduit a de multiples appellations qui sont présentées léguaragraphe 1.3.

1.1 Des objets fascinants

Le coeur de certaines galaxies est le siege de phénoménddgsapius violents de I'Univers connu.
Ces noyaux actifs de galaxies présentent une luminosiddigienise qui s'étend de0—2 a 10* fois la
luminosité bolométriquetypique d’'une galaxie~ 10* ergs~!) et dont la variabilité implique, pour des
raisons de causalité, des volumes inférieurs a celui de spstéme solaifg< 1 pc?). Il est communé-
ment admis que I'engin central responsable d’'un tel déplei@ d’énergie est un trou noir super-massif
accrétant de la matiére ; les propriétés de base des AGN soatah partie lieées a la gravité relativiste
dans le cas de champs forts.

L'émission des AGN s’étend sur une large bande du spectotré@eagnétique. Elle est variable,
fortement et rapidement pour certains objets, parfoisrizéla et dominée a certaines longueurs d’onde
par des raies atomiques d’'émission. Certains AGN préseaésrjets relativistes a la structure complexe,

!La luminosité radio de Cygnus A est déja intense pour I'épazpmpte tenu de son redshift égal & 0.057

2La luminosité bolométrique est la luminosité intégrée @ndemble du spectre d’émission

SL'influence physique et gravitationnelle de notre soleitidat négligeable au dela quelques pc, au bord externe dyenua
de Oort.
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visibles en radio et parfois aux autres longueurs d’onde.des points marquants de ces objets est
la diversité de leurs caractéristiques observationngjiesont donné naissance a de multiples classes.
L'unification, possible ou non, de ces différentes class&6N peut étre considérée comreechallenge

de la thématique en ce sens ou elle refléte notre (mé)coanagssles mécanismes mis en jeu au sein de
ces objets.

La grande luminosité des AGN permet de les détecter a demdest cosmologiques (les plus loin-
tains ont des redshift ~ 6). Leur nombre évolue au cours du temps et les AGN les plusnieuxi
étaient mille fois plus nombreuxa= 2.5 que de nos jours, ce qui souléve la question, importante pour
la compréhension de I'Univers, du lien entre I'age des detagt I'activité de leur coeur.

Etant donné leur visibilité sur de si grandes distancesA®N sont utilisés pour sonder I'univers.
Les spectres d'absorption des AGN les plus lointains peamet’étudier le milieu intergalactique. Ces
objets servent aussi de lumiére d'arriére plan aux lestifjeavitationnelles formées par les amas de
galaxies et sont donc utilisés pour tester les modeles dogigaes de formation des structures.

1.2 Leurs caractéristiques

1.2.1 Les propriétés observationnelles
Un spectre d’émission multi-longueur d’onde

Le spectre d’émission des AGN est dominé par la composantéheomique. Il s’étend sur une large
gamme de longueurs d’onde, de la radio aux rayons X. Poutbjessdes plus extrémes, une seconde
composante peut apparaitre aux hautesdeV) et méme trés hautes énergies (00 GeV), dont la
luminosité est comparable a celle de la composante a bassgetn

Dans le domaine visible et UV, le spectre des AGN est caiigétpar la présence de raies d’émission
— et plus rarement d’absorption — dont le flux est non nédtilge@de un a quelques dizaines de pour-
cent) par rapport au continuum. Ces raies marquent la présésm gaz ionisé dont les atomes, en se
recombinant, émettent de la lumiére a des longueurs d'oiete frécises. La largeur mais aussi la
présence de ces raies varient d'un objet a I'autre. Les phge$ suggerent que des ailes sont produites
(par effet Doppler) par des atomes s’approchant ou au éansaloignant de nous a des vitesses de
I'ordre de10* kms~!. Deux catégories de raies se distinguent, les raies érafgliquant des vitesses
comprises entre- 300 km/s et~ 1000km/s, et des raies larges impliquant des vitesses supérieures a
~ 3000 km/s. Certaines sources ne présentent que des raies étroitesesiaaies larges sont toujours
accompagnées de raies étroites.

L'émission de ces objets peut étre polarisée. Pour étre numptque, celle-ci doit dépasser la po-
larisation typique des étoiles, c’est-a-dire étre conepeistre0.5% et2% ; une polarisation de- 10%,
qualifiée de forte, est méme mesurée pour certains objessAG& dont le flux radio est important ont
tous une émission polarisée dans cette gamme de longueumded’Pour les objets fortement polarisés
et variables, la polarisation est elle aussi fortementéei en termes de magnitude et de direction.

Une émission variable

Les AGN sont des objets variables avec des amplitudes eesurahelles de temps diverses — a noter
gu’aucune échelle de temps caractéristique ne sembldédéagota variabilité peut changer en fonction
de la gamme de longueurs d’onde considérée, mais aussi & dodemps. Les variabilités les plus
rapides et les plus importantes sont généralement mesamgdaibles longueurs d’onde. La variabilité
la plus extréme a été observée au deld@eGeV, avec des flux variant de plus d’'un ordre de grandeur a
I'échelle du jour, et, durant ces sursauts d’activité, degis de variabilité de I'ordre de quelques minutes
(voir ?? pour plus de détails). Ces variabilités suggérent des esui@mission tres compactes si I'on

10
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FiG. 1.1: Trois AGN observés a différentes longueurs d’onde en gtiitgsttation de la diversité mor-
phologique de ces objets.

(@) Dans la galaxie spirale (b) La galaxie spirale NGC 1068 se  (c) La galaxie elliptigue Centaurus
NGC 1365 le noyau actif est masqué dessine en optique (vert), des jets A, dont le tore est visible en optique,
en optique par un nuage de poussiére issus du noyau actif sont visibles en abrite un AGN qui génére des jets
mais est visible en rayon X. radio (bleu). L’émission X est re- et des lobes dont I'émission est entre
présentée en rouge. autres visible en X (bleu) et submilli-
métrique (orange).

considére I'argument de causalité, c’est-a-dire qu’ungc®ne peut varier globalement plus vite que le
temps mis par la lumiere pour la traverser.

Une morphologie complexe et la présence de jets

La morphologie des AGN varie d'un objet a 'autre et en fomietde la longueur d’onde a laquelle
ils sont observés (voir la figure 1.1). En optique, la vigibile la galaxie hote, qui peut étre elliptique
ou spirale, dépend de la luminosité de I'AGN. Les AGN les fibants apparaissent comme ponctuels
car leur luminosité surpasse de loin celle de la galaxie.

Tous les AGN ne sont pas des émetteurs radio, mais c’esebadigon dans cette gamme de lon-
gueurs d’'onde qui a révélé une morphologie complexe et Isepe d’'une paire de jets dont les axes
principaux sont symeétriques par rapport a la position duanggctif. Les mesures radio des structures
résolues dans certains jets ont révélé des vitesses apgsrdans le plan du ciel qui peuvent atteindre
dix fois la vitesse de la lumiére. On peut distinguer deuesype jets. Les jets dont la collimation est im-
portante se terminent en interagissant avec le milieugatactique a des distances qui peuvent atteindre
le Mpc et donnent des lobes brillants aux dimensions impteta(plusieurs kpc). Ces jets sont générale-
ment peu lumineux, et seul le jet venant & notre rencontrgsbte (voir figure 1.2a), le contre-jet étant
désamplifié par effet relativiste. Les jets dont la collimatest faible sont plus brillants, mais perdent en
intensité et peuvent se courber & mesure que I'on s’éloigmeoyau actif (voir figure 1.2b). Ces jets ou
les structures qui les composent sont parfois résolus équeptt en X (voir figure 1.3).

1.2.2 Lengin central

La source d’énergie responsable de I'émission des AGN eaoihpttre d’expliquer les fortes lumino-
sités et la taille réduite des structures émettrices (li&evariabilités rapides observées). Dans le scénario
communément admis, indépendamment introduit par Sal(iE3ér) et Zel'dovich (1964), I'engin cen-
tral au caeur des AGN est un trou noir super madsit @ 10'° masses solaires) accrétant de la matiére.

“dues a un effet de projection du jet relativiste dirigé vansm

11
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FiG. 1.2:Les jets des AGN émetteurs radio (Images VLA NRAO/AUI).\@h@s A est un prototype FRII
(c.f. section 1.3) dont le jet visible a une collimation imtpate mais son intensité est faible comparée
aux lobes imposants qui marquent I'interaction des dewsxggec le milieu intergalactiquea 100 kpc

du noyau actif. (b) 3C 31 est un prototype FR1 (c.f. secti®),ses deux jets tres brillants perdent en
intensité et se courbent en s’éloignant du noyau actif.

(a)Cygnus A (b)3C 31

FiG. 1.3:Le jet et le noyau actif de la galaxie M 87 sont visibles en@adn optique et en rayons X. Des
structures sont clairement visibles a chacune de ces langu#onde.

La grande quantité d’énergie rayonnée provient alors di&dadtion de I'énergie gravitationnelle de la
matiere tombant sur le trou noir.

En s’effondrant, la matiere forme un disque d’accrétion rtda présence est parfois indiquée par
une signature radiative thermique caractéristiduig blue bump— en rotation autour du trou noir. Une
partie de I'énergie d’accrétion est évacuée sous formetdegmstitués de particules éjectées a des vi-
tesses proches de celle de la lumiéere. Leur formation estabilité, encore énigmatiques, sont étudiées
au moyen de simulations de magnétohydrodynamique dandre da la relativité générale (GRMHD) —
pour des résultats récents voir McKinney & Blandford (200®s champs magnétiques, que I'on pense
jouer un réle important dans leur formation, sont tracédearmesures de polarisation, ce qui constitue
un moyen de contraindre les modéles — Broderick & McKinné®1(® présentent des résultats de simu-
lations 3D de GRMHD directement confrontés aux mesures pel&isation du jet. La composition des
jets est sujette a discussion : si la présence de leptons@sta (avec 'observation du rayonnement
synchrotron) celle de hadrons n’a pas encore été établiepabservations. Nous reviendrons sur les
jets dans le chapitre 3 au travers des contraintes appeuétsir structure par les observations des AGN
aux trés hautes énergies.

L'idée d’un trou noir non actif au centre des galaxies a étddtuite par Lynden-Bell (1969) La
présence d’'un tel objet dans la grande majorité des galaxoesnpris la notre, est maintenant établie par
I'étude des étoiles et de la dynamique du gaz dans de nonglsrgataxies — voir Ferrarese & Ford (2005)

®Pour un peu d’histoire sur la naissance de I'idée de trouvmiirla section 2 de Lynden-Bell (1998).

12
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pour une revue. Cela pose la question de I'évolution des tnoirs, et des conditions nécessaires a leur
activité, mais aussi du role joué par ces objets dans la timmat I'évolution des galaxies (Cattaneo
et al. 2009).

1.2.3 Lamplification relativiste

Les vitesses d’ensemble relativistes au sein des jets iggrdwne focalisation et une amplification
Doppler de I'émission dont I'importance dépend de I'anghre I'axe du jet et notre ligne de visée.
Ces effets peuvent dramatiguement modifier la distribwgiogulaire, le spectre, mais aussi les temps de
variabilité de I'émission produite par les particules tiglates du jet — du point de vue d’'un observateur
extérieur au jet. Les objets dont le jet pointe dans notrecton sont les plus soumis a ce phénomene.
Quantifier ces effets est nécessaire pour accéder (ou tatméder) aux caractéristiques intrinseques
de ces objets.

Symbolisons le jet par un flot de matiere discret — une sortgrdeeau owblob par opposition a
un flot de matiére continue — qui évolue a une vitesse redéivi constante. Supposons d’autre part
que ce flot a une émission isotrope dans son référentiel.reler les quantités observées aux quantités
intrinséques, introduisons le facteur Dopplier

1

0= I'(1 — [ cos@)

(1.2

ou 6 est I'angle entre la direction de propagation de I'élémeatimique de matiére considéré et notre
ligne de visée3 = v/cetl = (y/1 — 32)~! est le facteur de Lorentz qui correspond a la vitesse de
déplacement. Le facteur Doppler est dépendant de I'angjksuivant :

2T si 0 =0

r s 6~1/T
re? si 1Ir<o<1
't si > o0u~1

Notons que considérér comme I'angle entre I'axe principal du jet et notre ligne d&te n'est valide
que si 'ouverture géométrique du jet est inférieurie/ B. La définition du facteur Doppler permet d’ex-
primer simplement les transformations de Lorentz qui lieatquantités mesurées par I'observateur aux
gquantités intrinséques (primées) :

v = 0 x v

E = 9§ x E'

t = 61 x ¢ (1.2)
aQ = 62 x dY

ou v, E, t etdS représentent respectivement les fréquences, les éneiegedurées et les éléments
d’angle solide. Pour une source dont le jet est dirigé versnta transformation de la fréquence se
traduit donc par un décalage du spectre d’émission verslges eénergies d'un factebirL'effet d’'am-
plification des flux est encore plus important. En effet, emsaérant les relations (1.2) la transformation
de l'intensité spécifiqué () est immédiate :
dE s dE
1v) = Graaa =0 aravav (1.3)

Dans I'hypothése d’'une émission isotrope dans le réféiaila source, le flux en énergie se transforme
commel (v). La luminosité bolométriqué., qui gagne un facteur par I'intégration sur les fréquences
(du flux en énergie), est donc amplifiée d’un fact&rLes calculs ont été présentés pour une émission
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générée par une source discréte. Si I'on considére le cadmdisdion d’un jet continu, ce qui revient &
intégrer sur le temps I'émission d’une succession de seutiseréetes, I'intensité spécifique se transforme
alors commd (v) = §2I'(+'). Pour plus de détails, on pourra consulter 'annexe B de BliBadovani
(1995).

Pour résumer, sous I'effet de focalisation relativists,fféquences et les luminosités bolométriques
observées s’expriment en fonction de leur valeurs intgueé suivant :

slv= o
L =L
ou l'introduction du facteup permet de tenir compte de la géométrie dujetH 4 dans le cas d'un jet
discret epp = 3 dans le cas d'un jet continu).

1.3 Leur classification : vocabulaire et décryptage

Comme nous I'avons évoqué dans le paragraphe 1.2.1, les &Q@kesentent pas tous les mémes ca-
ractéristiques observationnelles. Historiquement,rilsédé rassemblés dans de nombreux sous-groupes
qui ont donné naissance a une classification. Les noms déeedties classes et les caractéristiques ob-
servationnelles qui les distinguent sont schématisésadigure 1.4 & laquelle on pourra se référer tout
au long de cette section.

Radio-émetteurs versus Radio-silencieux

L'une des caractéristiques observationnelles principaile a conduit a la classification des objets est
la brillance en radio, on parle donc d'objets émetteurs abjdts silencieux en radio, respectivement
nommeés par la suite d’aprés leur acronyme anglais Rad{o Loud et RQ Radio Quie}. Pour qu’un
objet soit qualifié de radio-émetteur, la luminosité émisearlio doit étre relativement importante, au
moins de I'ordre de- 1073 fois la luminosité bolométrique. Un critére de séparatammt la distribution
est binomiale, est défini par le rapport des flux radio et opti@g40 nm). En fixant ce rapport & 30, la
proportion d’émetteurs forts en radio est de I'ordrel @& a 15%.

Quasars

Le terme quasar est adapté de la prononciation de son aced@RS signifianQuasi-Stellar Radio
Source(un nom d’origine historique). Comme la part@uasi-Stellat de leur nom l'indique, ces objets
sont généralement ponctuels en optique et donc suffisammaiteux pour couvrir I'émission de la
galaxie héte. Il s’agit en effet des AGN les plus brillantgletceux détectés aux plus grandes distances.
En revanche, il est préférable d’oublier la paRadio Sourcele leur nom car dans la pratique I'emploi
du terme Quasar n'apporte plus aucune information quagngdidsion radio des sources ainsi nommées
— il est méme souvent utilisé comme synonyme d’AGN. Par leeswus rencontrerons donc des RLQ
(Radio Loud Quasajset des RQQRadio Quiet Quasar Les quasars radio-émetteurs sont désignés
par différentes appellations en fonction de la forme de $pectre radio, les FSRQ poklat Spectrum
Radio Quasart les SSRQ pouBteep Spectrum Radio Quasaes quasars silencieux en radio, aussi
notés QSO pouQuasi-Stellar Objetsreprésentent en général le pendant trés lumineux dessalget
type Seyfert.

Seyfert

Les objets de type Seyfert portent le nom de la classe deigalgui les abritent, baptisée d'aprés
Carl Seyfert qui a désigné les six premieres galaxies de catggorie, lesquelles sont généralement
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des galaxies spirales. Les objets de type Seyfert sontrdésodivisés en deux classes : les Seyferts de
type 1 (Sey 1) sont les plus brillantes et présentent des tadnission larges ; les Seyferts de type 2
sont moins brillantes et ne présentent que des raies di@miéfoites. Le flux radio de ces objets est
généralement trop faible pour que ces AGN soient qualifiéadie-émetteurs.

Radiogalaxies de type FR 1 et FR I

Les "équivalents" radio-émetteurs des AGN de type Seytart les AGN hébergés par les galaxies
de Fanaroff et Riley (FR) ou, de maniére plus générique, ddfogalaxies (RG) qui sont dans leur
grande majorité des galaxies elliptiques. Comme les Ssyfegtte population se divise en deux sous-
groupes, I'un ne présentant que des raies d’émissionegit RGs Narrow Line Radio Galaxy I'autre
présentant également des raies d’émission larges BlBR@ad Line Radio Galaxie

Les galaxies de type FR doivent leur appellation d’'une pkrcaractérisation de leur brillance radio
comparée au continuum optique de la galaxie hote, et, &@aart, a la morphologie de leur jet : deux
criteres qui ont permis a Fanaroff & Riley (1974) de les répdans deux sous-classes. Ainsi, les FRII
sont plus brillantes en radio que les FR. Leurs jets ont wikén@ation importante et sont donc peu
brillants ; ils se terminent en formant des lobes gigantesaqui dominent I'émission radio, et sont trés
peu variables. La formation de points chauds trés brillast&galement observée, ce qui correspond aux

EMISSION RADIO
A

NLRG 0 BL Lac O

(FR1et FRII)

RLQ BLRG ,
(FSRQ et SSRQ) e (FR Il © ow

Sey2 0 = VARIABILITE

sey1 @ @ RAQ

yZ
LARGEUR DES LIGNES D'EMISSION
POLARISATION OPTIQUE
© forte
© fauible

o absente ou occasionnelle

FIG. 1.4:Représentation schématique de la classification des AGNnetidn des principales caracteé-
ristiques observationnelles qui lui ont donné naissanceg\ir : la puissance relative de leur émission
radio par rapport a la luminosité bolométrique, la largeuesllignes d'émission (les objets présentant
des raies larges ayant également des raies d’émissiortétjoet leur variabilité. La présence de pola-
risation optique est également schématisée. Adapté dikKi®99).
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chocs terminaux du jet avec le milieu intergalactique. lets fles FR | sont au contraire tortueux, leur
collimation est moins importante, mais ils sont aussi philfahts ; les lobes sont moins proéminents ou
méme absents. L'émission radio est alors dominée par lésnggroches du centre et présente de la
variabilité. La figure 1.2 présente deux objets prototypes & FR I1. Il semble surprenant de parvenir a
diviser une classe d’AGN en deux sous-groupes sur la basewkectiteres si différents, c’est donc sans
surprise que certains objets peuvent étre classés dansu’liautre groupe suivant le critére considéré.

On notera aussi que les groupes se distinguent par leurspadio, les FR | présentent généralement
un spectre plat et les FR Il un spectre pentu (le critére daraéipn est I'indicex de la loi de puissance
du spectre du flux en énergie, les spectres sont qualifiésatle v > —0.5). Leur spectre de raies
d’émission présente également des différences : celui BdsnE présente que des raies d’émission
étroites tandis que la majorité des spectres des FR || arégatades raies d’émission larges.

Blazars : BL Lac et OVV

Les objets de type BL Lac portent le nom de I'AGN prototype tdibé partagent les caractéris-
tiques observationnelles. Cet objet trés brillant (donegbael), fortement variable en optique et sans
raie d’émission (pour dérouter les astronomes) a été ctasaéne étoile variable au moment de sa dé-
couverte dans la constellation du Lézard.@acerta L'interprétation de son émission en terme de noyau
actif date de la fin des années soixante, quand DuPuy et &89 E8socient cette "étoile" a une source
radio puissante. La quasi-absence de raies chez les BL hdd¢aeétermination de leur redshift difficile.

Les OVV pourOptically Violently Variablesont eux aussi trés brillants et, comme leur nom l'indique,
fortement variables. Mais contrairement aux BL Lac ils prdent un spectre de raies larges. Ces objets
sont désormais identifiés sous le nom de FSRQ.

La forte variabilité de ces objets est trés souvent corrélee une forte polarisation, une structure
radio compacte, un spectre plat dans cette gamme de lorsgdiemde et une émission qui s’étend aux
hautes et aux trés hautes énergies. Ces deux classes slotjétté rassemblées sous le nom de blazars
par une plaisanterie de Ed Spiegel lors d’'une conférencan@mée sur les BL Lac. Le nom est resté
probablement du fait de sa consonance dlazing et dans la communauté francophone peut-étre parce
qu’il fait irrésistiblement référence au bazar de toutéecegrminologie !

En marge

Pour terminer, mentionnons les galaxies LINERW lonization Nuclear Emission Regiomui ne
partagent avec les autres AGN que leur spectre de raiess$i&mi Elles sont les noyaux a la bordure de
l'activité.

La nature est bien évidemment plus complexe et certaindsopjésentent des caractéristiques re-
latives a différentes catégories dont la liste n'est, tails, pas forcément exhaustive. Certains types
d’AGN sont donc peut-étre encore a découvrir.
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Chapitre 2

Ou en est l'unification des AGN ?

Comme illustré par le grand nombre de classes dans lessjilslke distribuent, les AGN sont loin
de former une population homogene. L'unification part dgpdthése que ces différences sont essen-
tiellement le résultat d’'un biais observationnel et qe@glpeuvent étre expliquées a I'aide d’'un modéle
unigue, autrement dit que nous avons affaire a un seul typgets. La démarche d'unification est le
premier pas vers la compréhension des processus physidjoesvée au sein des AGN, mais aussi des
causes responsables du caractere actif de ces galaxiesuBanision élargie, I'unification traite aussi
la question de I'évolution de ces objets et celle de leur dieec les galaxies "ordinaires" : c'est-a-dire
I'unification des AGN dans un premier temps, pour tendre igmsers un modele de "grande unification"
de 'ensemble des galaxies.

Adopté au début des années 90, le schéma d’unification n'atpasmis sérieusement en cause par
les observations, méme s'il ne permet pas encore de faifenlehtre I'ensemble des variétés d’AGN,
ni d’expliquer la dichotomie entre les objets radio-émeatect radio-silencieux. Son principe et sa mise
en ceuvre sont introduits dans la section 2.1. L'unificatieadclasse des blazars est présentée dans la
section 2.2. Pour terminer, nous donnerons dans la sectBonn2bref état des lieux des causes poten-
tielles de leur activité et nous verrons comment I'étudeAlbl radio-silencieux a mis en évidence une
éventuelle séquence entre les galaxies actives et noesctiv

Les liens entre les différentes classes d’AGN établis dansatire du schéma d’unification sont
schématisés sur la figure 2.1 a laquelle on pourra se rappouteau long de ce chapitre.

2.1 Le schéma d’unification

2.1.1 Le principe

Le schéma d’unification est construit en supposant unetetaid’accrétion et éventuellement d'éjec-
tion autour d’un trou noir super-massif, assortie des idigréis suivants :
— des nuages de gaz, en mouvement rapide dans la région oircléaire, responsables de I'émis-
sion de raies larges ;
— des nuages, avec des vitesses moins importantes, dargaesmplus éloignées, produisant uni-
quement des raies étroites ;
— un tore de poussiére entourant le cceur et la région de eagEssl;
— une paire de jets relativistes (pour certains objets).
Ce schéma suppose également des distributions de valaursqrtaines caractéristiques intrinséques :
masse du trou noir, paramétre d’ionisation, luminositésgance des jets... Dans le cadre de ce schéma,
mises a part ces variations intrinséques, toutes les @ift&s spectrales observées seraient dues a un
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o AGN Type 1
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©
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FiG. 2.1:Représentation schématique de 'unification des diffé®nlasses d’AGN et de leur lien éven-
tuel avec les galaxies "ordinaires". Les modéles d’unifaratsont représentés en rouge. Les fleches
grises et les caractéristiqgues associées représentenigdactions entre les différentes classes d’AGN.
La variation de luminosité peut correspondre a des varigiintrinséques, qui sont acceptées dans le
cadre du schéma d'unification. Elle peut aussi étre liée,sdancas des objets RQ, a I'orientation par
rapport au tore qui obscurcit plus ou moins le caeur respolesdb I'émission du continuum optique. Les
variations en termes de raies d’émission peuvent étre gx@éis par un effet d’orientation impliquant,
d’une part I'occultation par le tore des régions producte&des raies larges pour la distinction entre les
Sey 1 et 2, et d'autre part I'orientation du jet dont I'émimsifocalisée domine le spectre de raies pour
les BLLac (qui appartiennent, soit dit en passant, au grodip&sN de type 0 qui rassemble les objets
dont les raies sont absentes ou trés faibles). La variaties alitres observables doit étre expliquée par
la variation de certaines caractéristiques intrinséqué&sgs a la puissance du jet et/ou a I'environnement
autour de I'AGN, par exemple.

effet d’orientation de ces objets, dont I'émission estdorént anisotrope par rapport a la ligne de visée
de I'observateur. Antonucci (1993) présente une revugouiosl d’'actualité, de cette unification.

Le caractere radio-émetteurs (RL) ou radio-silencieux)(B€3 objets est le premier critére de clas-
sement des AGN ; c’est aussi la principale différence olagemnelle qui résiste a 'argument d’orienta-
tion. Deux scénarios sont possibles pour expliquer legmiffces entre les AGN RL et RQ. Le premier
fait I'hypothése qu'il s’agit d’objets physiquement difééts avec des caracteéristiques intrinséques dis-
tinctives (masse du trou noir, champ magnétique prés du, meublrry & Padovani (1995)). Le second
attribue cette distinction a la conjugaison d’une distiiuintrinséque de la puissance des jets des AGN
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FiG. 2.2:Représentation schématique de la morphologie d'un AGN lacadre du schéma d’unifica-
tion.

avec un environnement qui peut varier d’'un objet a l'autee gxemple la densité de la galaxie héte), qui
formerait des jets plus ou moins brillants et qui empéchelans certains cas leur développement sur
des distances suffisantes pour gqu'ils soient détectablesi. qU'il en soit, la similarité des spectres des
objets radio-silencieux et des FR Il dans l'infrarouge (IR)ptique et I'UV laisse penser que derriére la
classification d'un objet RL "se cache" un RQ. Les RL serailamc des AGN similaires aux RQ avec
en plus — sans raison "apparente" — une composante radistangassociée a une paire de jets.

Le cadre dans lequel I'unification se joue (schématisé sfiglae 2.2) peut donc étre résumé de la
maniere suivante : tous les AGN radio-silencieux ont uniconim sans raies et une zone d’émission de
raies larges entourée par un tore orienté perpendiculaiteaux jets de tres faible intensité et a la propa-
gation limitée ; les objets vus de face sont des AGN de typ&4t-a-dire qu'’ils ont des raies d’émission
étroites et larges; ceux vus par la tranche sont les AGN de 2ypour lesquels la zone responsable
de I'émission de raies larges est obscurcie par le tore —ceaislernieres peuvent étre visibles dans la
lumiére réfléchie (polarisée) ; les AGN radio-émetteursgomnt les mémes caractéristiques a ceci prés
gu'ils sont dotés d’'une paire de jets relativistes. Pouradm-émetteurs, sil'axe d’un jet est proche de
la ligne de visée, son émission est soumise a I'amplificdlioppler et domine alors le continuum. Les
objets vus sous cet angle sont alors qualifiés de blazars.
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2.1.2 Deux modeles complémentaires pour unifier les AGN

La classification historique est principalement due aufédihces observées en optique et en radio,
les longueurs d’onde auxquelles les AGN ont été découdesssmodéles d'unification sont donc basés
sur des arguments permettant d’expliquer les différenbssreées a ces deux longueurs d’'onde. On dis-
tingue deux types de modéles d'unification. Le premier ineokpccultation (par le tore) pour expliquer
les différences dans les spectres optiques de raies diémidss objets présentant un continuum sem-
blable. Le second invoque l'orientation, la puissance stracture des jets radio pour unifier les objets
RL. Ces deux modéles sont basés sur 'orientation de I'atjsbnt liés, si 'on considére que le tore et
le jet partagent le méme axe de symétrie. La dépendance 'angtel de vue est cependant différente.
Dans le premier cas elle est liée a la transparence optiguigand elle-méme de la structure du gaz et
des poussieres autour de 'AGN. Dans le second elle est lié#ai de focalisation relativiste dépendant
du facteur de Lorentz.

L'occultation : NL versus BL

Les premiers éléments indiguant I'occultation par un teoxignnent de I'observation de raies larges
dans la lumiére polarisée de deux objets de type 2, la Sey 2 N0BE& (Antonucci & Miller 1985) et
la radiogalaxie 3C 274 (Antonucci 1984). Ces raies d’'émis$arges "cachées", principalement décou-
vertes dans des objets de type Sey 2 — car plus nombreux — usaisdans certaines radiogalaxies de
type FR1I, ne semblent pas présentes dans les objets de R/paji de plus semblent dénués de gaz
dans la zone proche du cceur (Mller et al. 2004).

Le modele d'occultation est testé en cherchant les AGN abiscen optique par des balayages dans
la gamme des rayons X (Treister et al. 2004), ainsi qu’enid@nada relation entre la luminosité et la
fraction d’angle solide autour du cceur couverte par le todeaya des observations dans l'infrarouge
moyen (Treister et al. 2008).

Une difficulté éventuelle pour ce modeéle d’unification esbEervation de la mutation des galaxies
NGC 7582 (Aretxaga et al. 1999) et Mkn 1018 (Cohen et al. 1686) type Sey 2 vers un type Sey 1 —
un changement qui, selon Ricci et al. (2010), pourrait &pdigué par une variation du milieu absorbant
autour de la zone d'émission de raies larges.

L'orientation du jet : Radiogalaxies versus Blazars

On pense que la grande luminosité, les variations rapidiesfette polarisation observées chez les
blazars sont dues a I'amplification relativiste de ces abjét sont donc considérés comme la contrepar-
tie amplifiée des radiogalaxies, c’est-a-dire celles doniehtation du jet est proche de la ligne de visée.
Dans le cadre de ce modéle, la population amplifiée (blazatage les méme propriétés intrinséques
gue la population dite parente (les radiogalaxies). Urrya@dvani (1995) présentent en détail I'unifi-
cation des radiogalaxies et les propriétés a considérartpsier I'association d’'une classe d'objets a sa
population parente — émission isotrope, propriétés degelaixie hdte, évolution cosmologique.

Le modéle selon lequel les SSRQ et les FSRQ seraient des algetypes FR 1l dont le jet est
de plus en plus aligné avec la ligne de visée semble en aceedles données (Padovani & Urry
1992). L'absence de raies d’émission dans le spectre desaBpéut étre interprétée comme l'indication
d’une focalisation relativiste de ces objets encore plysoitante que celle des FSRQ, focalisation qui
masquerait la présence des raies. Cependant, la luminiestBL Lac est inférieure a celle des FSRQ
et invalide donc cette possibilité. En revanche, des étddddrry et al. (1991) comparant les fonctions
de luminosité des BL Lac a celles des FR | semblent indiquercgs radiogalaxies constituent de bons
candidats pour la population parente des BL Lac. Les blamarépartissent donc en deux sous-groupes :
d’'une part les FSRQ, qui présentent des raies d’émissigedasont associés aux FR I, et d’autre part
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les BL Lac, qui ne présentent que des raies d’émission érdie tres faible intensité, sont associés aux
FR 1. Une étude récente de Landt & Bignall (2008) basée sumliphwologie radio a montré qu’un tiers
des BL Lac de I'échantillon considéré avait des propriégéstgables a celles des galaxies de type FRII.
Mais étant donné que la distinction en termes de FR | et FReBtrpas basée sur la largeur de leur raie
d’émission — 'absence de raies d’émission larges est atesidans le spectre de certaines FRII — la
séparation dans le cadre de I'unification de la populatiarddiogalaxies en termes de largeur de raies
d’émission ne semble pas remise en question.

Si l'orientation du jet permet d’expliquer les différencalsservationnelles entre les blazars et les
radiogalaxies, la population parente relative a chaque tigoblazar est encore soumise a controverse,
d’autant plus que les différences entre les FSRQ et les Blnkaont pas encore bien comprises. D’autre
part, il semble contradictoire de vouloir unifier les objet raies d’émission différentes dans le modéle
d’occultation et ensuite de séparer les objets radio-&metsur ce critere avant de les unifier en fonction
de l'orientation de leur jet. Les réponses se trouvent peetdans I'unification de la classe des blazars a
travers la variation d’'une caractéristique intrinséquiepglisse €également rendre compte de la présence
ou de l'absence de raies d’émission larges dans leur speatedonc dans celui de leur population
parente. Nous y reviendrons dans le paragraphe suivant.
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FIG. 2.3:Représentation de la séquence des blazars : de gauche a trsispectres moyens des FSRQ,
RBL (Radio selected BL Lac, des objets intermédiaires desrd-SRQ et les BL Lac), LBL (Low fre-
guency peaked BL Lac), IBL (Intermediate frequency peakeldaB), HBL (High frequency peaked BL
Lac). Extrait de Donato et al. (2001).
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2.2 Laseéquence des blazars

La séquence des blazars introduite par Fossati et al. (1888)e résultat de I'observation d’'une
continuité entre les spectres de ces objets, ces derniedcadant vers les hautes énergies comme la
luminosité bolométrique diminue. Elle indique un procasphysique partagé par les différents types
de blazars. Cette séquence est illustrée sur la figure 2.Bsospectres moyens des différents types
de blazars sont représentés. Les modéles d’émission (\)iraBribuent le premier pic a I'émission
synchrotron des électrons accélérés dans les jets et Incsad@missioninverse ComptolC) de ces
mémes électrons sur un champ de photons externes ( CompirnesouExternal ComptonEC) ou sur
le champ de photons synchrotron précédemment gésgrelirotron Self Comptp8SC). La séquence
des blazars est interprétée, par les mémes auteurs, contragdiion d’un régime d’émission EC vers
un régime SSC. Une forte densité de photons externes aomtéikaugmenter la luminosité de I'objet
tout en favorisant la perte d’énergie des électrons pammastment synchrotron (FSRQ). La diminution
de cette densité de photons externes explique alors quialadfe des spectres vers les hautes énergies
soit associé a une baisse de la luminosité. D’autre pare shamp de photons externes correspond a
celui venant des raies larges d’émission, ou s'il est liéua f@ésence, la séquence des blazars offre
une explication qualitative des différences observées BEnspectres de raies d’émission des différents
blazars et, par extension, des différences observéesa@apsdtre de leur population parente. Maraschi
& Tavecchio (2003) proposent une explication physique tecgquence en termes d’efficacité du taux
d’accrétion entre les FSRQ et les BL Lac.

Cette séquence a été remise en question, notamment pagri’aben de FSRQ "piquant”" a plus
haute énergie, mais aussi parce qu’elle pourrait étretaffgar un effet de sélection (biais observation-
nel) ; sa validité est examinée par Padovani (2006). Gmigé&ITavecchio (2008) revisitent la séquence
et s'ils montrent, eux aussi, qu’elle peut étre expliquéteemes de différences dans le taux d’accrétion
des objets, leur modéle — qui dépend de la masse du trouMeir ) et de la distance a laquelle I'éner-
gie du jet se dissipe, deux grandeurs proportionnelles efrigatégalement I'existence de FSRQ dont le
spectre dans son ensemble serait situé a plus haute ériegR&(bleu pour led /gy importantes) et
a plus basse énergie (FSRQ rouge pour les faiblgg) que dans la séquence d’origine. Dans le cadre
de leur modele, les FSRQ sont les objets dont le taux impodtancrétion entraine la formation d’'un
disque qui rayonne de maniére efficace et produit le champhd®ps responsable des raies d’émis-
sion larges dans lequel le jet se propage et subit des padigives ; les BL Lac ont, quant & eux, un
taux d’accrétion bien inférieur a la limite d’Eddingfoet leur disque est radiativement inefficace, ce
qui permet d’expliquer I'absence de raies larges d’émisdighisellini et al. (2009) testent de maniére
concluante la validité de ce modele sur le premier échantdle blazars détectés aux hautes énergies par
Fermi et trouvent une limite qui sépare les FSRQ des BLLa®ands de taux d’accrétion de I'ordre
de 102 fois la limite d’Eddington ; une limite qui est en accord awstle précédemment dérivée par
Ghisellini & Celotti (2001) a partir de I'étude des radiogedks.

2.3 Qu’est-ce qui rend ces galaxies actives ?

Les caractéristiques intrinseques potentiellement resgwes de I'activité des AGN sont par exemple
la masse du trou noir et le taux d’'accrétion. Des études pi&ase dans Urry (2004) — sur des échantillons
dont les biais dus a la sélection et a la limite en sensilditéinstrument sont correctement interprétés —
indiquent que ni la masse du trou noir ni le taux d’accrétiesont corrélés a la luminosité de 'AGN. En

ILes objets utilisés pour I'étude sont extraitsEinsteinSlew Survey (0.3-0.35 keV), de I'échantillon & 1-Jy (5 GHzle
I'échantillon & 2-Jy (2.7 GHz). Les spectres moyens sonstroits & partir des données disponibles aux différentegueurs
d’onde, le nombre d’'objets utilisés pour chaque point destsps moyens varie donc.

2Cette limite correspond au taux maximal d’accrétion
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revanche, la masse du trou noir dans les galaxies localeaatives semble, pour sa part, corrélée a une
forte activité stellaire, une caractéristique partagéelgmgalaxies hotes des AGN. A titre d’exemple,
Kotilainen & Falomo (2004) montrent que les galaxies hétes BL Lac sont plus bleues (indiquant
la présente d'une forte population d'étoiles jeunes) qeegkdaxies non actives ; Stevens et al. (2010)
ont montré par ailleurs un exces dans le taux de formatioioité a proximité des RQ situés a grand
resdhift (| < z < 2).

La collision entre galaxies comme facteur déclenchantaltgivité des AGN a été proposé mais ne
fait pas I'unanimité. Ce moteur est fréquemment utilisérpogpliquer la "naissance" des AGN, voir par
exemple les travaux de Di Matteo et al. (2005) et Hopkins.€R8D5). Cependant, si un taux de collision
compris entre20% et30% est mesuré par Koss et al. (2010) sur une échantillon d’AGé&tsénnés en
X, aucun lien entre I'activité des AGN et la collision n'estdiit de I'étude de Cisternas et al. (2010).

Dans le domaine de l'infrarouge moyen, une étude récenteunharisin et al. (2010) sur des AGN
de type Seyfert distingue un sous-groupe parmi les Sey 2édénde raies larges (méme cachées). Les
caractéristiques spectrales des Sey 2 appartenant a egreope s’apparentent davantage a celles des
LINER (les AGN en marge de l'activité) et des galaxies a flaenthé&toiles qu’a celles des Sey 1. Une
autre étude récente de Ruiz et al. (2010) souligne aus@riechitre les galaxies a flambée d’étoiles et
les AGN en montrant que le spectre de certaines HLIR$Er Luminous InfraRed Galakydont I'ob-
servation en X semble indiquer gu’elles abritent un AGN tfgre reproduit par un modele composite
de galaxies a flambée d'étoiles et d’AGN. Treister et al. @Qint également mis en évidence la pré-
sence d’AGN obscurcis dans les ULIGI{ra Luminous Infrared GalaXy Cela peut étre le signe que
ces HLIRG ou ULIG constituent le chainon manquant entre &axies non actives et les AGN, qui
pourraient alors étre envisagés comme une étape normad'&amlution des galaxies.

%]l s’agit de galaxies, comme leur nom I'évoque, qui présentm fort taux de formation d’étoiles, voir le paragraph2 4.
pour plus de détails.
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Chapitre 3

Comment voit-on les AGN aux hautes et
tres hautes énergies ?

Une trés large partie du spectre d’émission des AGN est ctmupar divers instruments situés au
sol ou embarqués dans des satellites. Comme s hautes et de tres hautes énergies3( MeV et
> 100 GeV respectivement) sont techniquement plus difficile & dételet partie du spectre d’émission &
ces énergies est'une des derniéres a avoir été explore &G émetteurs a ces énergies ont commencé
a étre découverts massivement apres la mise en place ddasizremdeéles d’émission et celle du schéma
d’'unification. Nous disposons maintenant d’'une populatissez large, et encore grandissante, de ce type
d’'objets. Leur étude apporte de nouvelles contraintesesumlodéles d’émission, notamment en ce qui
concerne les phénoménes les plus violents, et permet ée lesbtodéele d'unification.

Les AGN les plus & méme d’'étre observés a ces énergies estg&meles objets subissant I'amplifi-
cation Doppler la plus importante, a savoir les blazarsatiisen effet du type d’objet massivement dé-
tecté a ces longueurs d’'onde, méme si quelques radiogalsoie désormais également connues comme
émettrices aux hautes et trés hautes énergies. Si autamht ldecRjue de FSRQ sont détectés aux hautes
énergie, les BL Lac sont les candidats privilégiés pour &nmeans le domaine du TeV car leur spectre
global est situé a plus haute énergie. Notons cependantagseub-représentation des FSRQ dans ce
domaine peut aussi étre di & un effet de sélettiomais il reste vrai que le spectsede ces objets est
d’avantage sujet a I'absorption par l'infrarouge inteegdique du fait de leur distance plus élevée en
moyenne.

La section 3.1 présente la population d’AGN émetteurs auxesaet trés hautes énergies. Les pro-
cessus radiatifs responsables de I'émissjcet les modéles développés pour expliquer I'émission des
AGN sont présentés dans la section 3.2.

3.1 Les AGN vus aux hautes et trés hautes énergies

Les hautes et trés hautes énergie sont couvertes par deasdypstruments (voir chapitre 4). Les
de haute énergie sont détectés par des instruments embaangdes satellites (voir chapitre 6). Aprés
I'arrét du dernier satellite couvrant la gamme des hautesgéas (EGRET), le ciel est resté pres de 10
ans sans étre observé a ces longueurs d'onde. Depuis ju) BOBatelliteFermi a pris la reléve et,
en seulement un an d'observation, il a multiplié par dix lenbce d’AGN connus comme émetteurs
aux hautes énergies. Lede trés hautes énergies sont détectés depuis la Terre, epais @lus de 20
ans, a l'aide de télescopes Cherenkov atmosphérique siamssles deux hémispheres (voir 5). Dans

!Du fait du champ de vue limité des télescopes au sol les dhitseng se font en mode pointé aux trés hautes énergies
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un premier temps, nous présentons la population d’AGN tiEtqrar-ermipuis celle des AGN connus
pour étre des émetteursde trés hautes énergies grace aux observations depuis le sol

3.1.1 La population d’AGN vue par Fermi

Cette section présente la population d’AGN détectés-pemidurant ses 11 premiers mois d'obser-
vatior?. Pour les radiogalaxies, qui représentent une partie édste de cette population, les résultats
présentés sont ceux compilés aprés 15 mois d’observatmddannées ont été prises par le LAT, l'instru-
ment principal du satellit€ermi qui est présenté dans le chapitre 6. Celui-ci fonctionnecgpalement
en mode balayage du ciel ; la population obtenue représemie uh échantillon statistique complet et
sera présentée comme telle, c’est-a-dire de maniére gladmais rentrer dans le détail de chaque source.

Geénéralités sur la population

Les AGN détectés pendant les 11 premiers mois d’'observdtdrermi sont publiées dans le ca-
talogue 1LAT (Abdo et al. 2010b), qui regroupe les sourceges a des latitudes supérieure)a et
dont la détection est réalisée avec une significativité reexpée & cing déviations standardl§ > 25).

700 AGN sont présents dans ce catalogue. Sil'on exclut [ggsoiont la probabilité d’association avec
un AGN n’est pas assez élevée 80%), ceux qui ont plus d’'une association possible et ceux pessr |
quels des difficultés d’analyse subsistent00 objets demeurent et constituentdiean sampleale ce
catalogue. Ce sont les caractéristiques de cet échargillemous présentons dans la suite.

Aucune association claire n'est établie avec des objetis-gl@ncieux. Par conséquent, a I'heure
actuelle, il est possible d'affirmer qu’aucune source railiencieuse n'a encore été détectée dans la
gamme des hautes énergies. Moins d’'une dizaine de radiigmisont comprises dansdan sample
et nous reviendrons plus en détail sur cette petite populatins le prochain point de ce paragraphe. Les
600 objets de cet échantillon sont principalement des blaler§;SRQ et les BL Lac étant équitablement
représentés. Moins de la moitié de ces sources ont un redshiiu. Le blazar le plus proche est un BL
Lac avec un redshift de 0.03, le plus lointain est un FSRQ awvecdshift de 3.1. La distribution des
redshifts de cette derniére classe d'objets est centrée-sdr, celle des BL Lac a des valeurs légérement
inférieures.

Caractéristiques spectrales

De nombreux blazars présentent une cassure dans leurespactrapport a une simple loi de puis-
sance. Cependant, dans le catalogue, I'indice de la loi dsgmce qui représente le mieux les différents
spectres est déterminé afin de permettre une caracténisatiple de la dureté des sources. Pour les
FSRQ, l'indice spectral et le redshift ne présentent paggemdance I'un par rapport a I'autre. Ceci est
également vrai pour les BL Lac, tout du moins si I'on consdérgros de la population qui est située
az < 0.5. Les indices spectraux des BL Lacs et des FSRQ sont claitedif@rents. Les FSRQ pré-
sentent des indices spectraux plus durs que ceux des BL tlaar elistribution s'étend sur une gamme
d’indice plus large. En résumé, 'indice moyen des difféesnclasses de sources se durcit comme on
passe des HBL aux FSRQ. Les résultatd-eiami semblent donc compatibles avec la séquence des bla-
zars. Cependant, étant donné que le redshift n’est pas qgouruplus de la moitié des sourcesrmi,
I'existence d’'une population dont le spectre s’étendrales énergies comparables a celle des HBL et
dont la luminosité serait comparable a celle des FSRQ nastpclu.

2Fermiest en activité depuis deux ans maintenant, mais la popalatitenue aprés un an d’observation, de part I'impor-
tance de sa statistique, peut étre considérée comme urminés représentation de la vision du ciel extragalactiguessible
actuellement dans la gamme d’énergie couvertd-pami.
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Caractéristiques temporelles

Les temps de variabilité observés les plus courts sont déréale la journée et, étant donné le flux
des sources, la sensibilité de Fermi ne permet pas de melgsregmps de variabilités plus court. Prés de
la moitié des FSRQ (129) &% des BL Lacs (46) de I'échantillon considéré présentent aniabilité.

Les BL Lac, moins brillants que les FSRQ, sont donc varialless une plus faible proportion. Abdo
et al. (2010d) ont étudié les courbes de lumiére des blagarpllis brillants observés durant les trois
premiers mois d'observation de Fermi. Cette analyse réyédela moitié de ces blazars est variable,
la fraction du temps correspondant aux sursauts d’actigt@épassant pas un quart du temps total
d’'observation. Il semble également que I'amplitude dealdlité augmente a mesure que le pic de la
composante a haute énergie du spectre se décale vers les éasgjies.

Zoom sur les radiogalaxies et autres objets au jet non align@vec notre ligne de visée

Outre les blazars, neuf radiogalaxies et deux SSRQ ont &étdé paFermi(Abdo et al. 2010c). |l
s’agit d'objets dont le jet n’est pas (ou moins bien) alignécanotre ligne de visée, il est donc intéressant
de considérer les résultats obtenus sur ces objets a larud@éceux obtenus sur leur population parente,
si I'on se place dans le cadre du modele d’unification. Paesirddiogalaxies on compte sept galaxies
de type FR1 et deux de type FRII, toutes situées a des disatedordre ou inférieures a 250 Mpc.
La distribution des indices spectraux de ces objets noné&gdigst binomiale dans la gamme en énergie
couverte pafFermi, les FR | présentant des indices plus mous (donc des picsaplite énergie) que
les FR1I ou les SSRQ. Les deux SSRQ présentent des cartigtérts semblables a celles des FSRQ
en ce qui concerne les indices spectraux et les luminosiéssimdes. Les objets de types FR 1 et FRII,
contrairement aux BL Lac et aux FSRQ (leur contrepartie aualigné), ne sont pas représentés de
maniére homogeéne, ce qui peut étre interprété comme le digipeocessus au sein des jets différents
pour les différentes classes. De plus, les radiogalaxigsnsoins lumineuses que les blazars. Méme s'ils
sont a interpréter avec précaution du fait de la faible dtgtie, ces résultats vont dans le sens de ceux
attendus dans le cadre du modéle d’unification.

3.1.2 Les AGN détectés aux trés hautes énergies

?2?

A ce jour, prés d’'une quarantaine d’AGN émetteurs aux trégdsaénergies sont connus ; ces objets
sont donnés dans le tableau 3.1. A I'exception des deuxgaldivies, Centaurus A et M 87, 'ensemble
des AGN détectés sont des blazars. Parmi ces derniers, gote@n grande majorité des BL Lacs
(principalement des HBL), mais aussi trois FSRQ. Ces AGN sbservés sur une large gamme de
distances, d8.8 Mpc pour la radiogalaxie Cen A, jusqu’au dela du Gpcx( 0.4) pour certains FSRQ.

Variabilité du flux aux trés hautes énergies

Les AGN sont variables mais aux trés hautes énergies lesstdmpariabilité les plus courts sont
difficiles a mesurer étant donné le niveau de flux des sourtckssensibilité des instruments. Cepen-
dant, pour la plupart des AGN suivis sur de longues périaagies,variabilité a I'échelle du mois ou de
'année est mesurée. Pour les sources au niveau de flux mmpodes temps de variabilité de I'ordre
du jour (W Comae, Aharonian et al. (2008d) ; 1ES 2344+514aize et al. (1998) et M 87 Aharonian
et al. (2006¢)), de la dizaine de minute (Mkn 421, Gaidos.ef1896)) et méme de quelques minutes
(Mkn 501, Albert et al. (2007d) ; PKS 2155-304, Aharonianle{2007g)) ont été mesures .
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AGN Redshift  Type Premiére détection

Instrument Référence
CenA 0.0018 FRI H.E.S.S. Aharonian et al. (2009b)
M 87 0.004 FRI  *HEGRA Aharonian et al. (2003b)
Mkn 421 0.030 HBL *Whipple Punch et al. (1992)
Mkn 501 0.034 HBL *Whipple Quinn et al. (1996)
1ES 2344+514 0.044 HBL *Whipple Catanese et al. (1998)
Mkn 180 0.046 HBL MAGIC Albert et al. (2006b)
1ES 1959+650 0.047 HBL 7-Tel Array Nishiyama (1999)
Ap Lib 0.049 LBL °H.E.S.S. Hofmann (2010)
BL Lac 0.069 LBL MAGIC Albert et al. (2007b)
PKS 0548-322 0.069 HBL H.E.S.S. H. E. S. S. collaborationAharonian et al. (2010)
PKS 2005-489 0.071 HBL H.E.S.S. Aharonian et al. (2005d)
RGB J0152+017 0.080 HBL H.E.S.S. Aharonian et al. (2008d)
W Comae 0.102 IBL  VERITAS Acciari et al. (2008a)
PKS 2155-304 0.116 HBL *Mark VI Chadwick et al. (1999)
B32247+381 0.119 HBL °MAGIC Mariotti (2010b)
RGBJ0710+591 0.125 HBL VERITAS Acciari et al. (2010a)
H1426+428 0.129 HBL *Whipple Horan et al. (2002)
1ES0806+524 0.138 HBL VERITAS Acciari et al. (2009a)
1ES 0229+200 0.139 HBL H.E.S.S. Aharonian et al. (2007d)
PKS 1440+122 0.162 IBL  VERITAS Ong (2010)
H 2356-309 0.165 HBL H.E.S.S. Aharonian et al. (2006c)
1ES 1218 0.182 HBL MAGIC Albert et al. (2006a)
1ES1101-232 0.186 HBL H.E.S.S. Aharonian et al. (2006d)
1ES0347-121 0.188 HBL H.E.S.S. Aharonian et al. (2007c¢)
RBS 0413 0.190 HBL VERITAS Ong & Fortin (2009)
1ES 0447-439 0.200 HBL °H.E.S.S. Raue et al. (2009)
1ES1011+496 0.212 HBL MAGIC Albert et al. (2007c)
PG 1553+113 >0.250 HBL H.E.S.S. Aharonian et al. (2006b)
1ES 0414+009 0.287 HBL H.E.S.S. Hofmann et al. (2009)
1ES 0502+675 0.341 HBL °VERITAS Ong (2009b)
PKS 1510-08 0.360 FSRQ H.E.S.S. Wagner & The H.E.S.S. Goldion (2009)
S50716+714 0.3(?) LBL MAGIC Teshima & The MAGIC Collaborati(2008)
3C66A 0.4(?) IBL  VERITAS Acciari et al. (2009b)
4C +21.35 0.432 FSRQ MAGIC Mose Mariotti (2010)
3C279 0.536 FSRQ MAGIC MAGIC Collaboration et al. (2008)
PKS 1424+240 (?) IBL °VERITAS Ong (2009a)
MAGIC J2001+435 (?) HBL °MAGIC Mariotti (2010a)

TAB. 3.1:Les AGN détectés aux trés hautes énergies. Les télescam®snpar uné sont ceux de la
génération précédente (voir 5). Unindique un choix d’observation basé sur la détection préale

Fermi

Ces mesures permettent de contraindre la télllde la zone d’émission si I'on considére des argu-

ments de causalité :

R < cAtd
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ou ¢ est la vitesse de la lumieréyt le temps de variabilité et le facteur Doppler. Un des cas le plus
intéressant est celui de M 87. En effet, étant donné le fa@eppler supposé faible, car le jet de cette
source n'est pas dirigé vers la Terre, la variabilité dedferdu jour mesurée est trés contraignante quant
a la taille de la zone d’émission. Celle-ci serait de I'orduerayon de Schwarzschild du trou noir super-
massif (Aharonian et al. 2006e).

D’autres possibilités d'analyses temporelles plus fines\gent avec les sursauts d'activité excep-
tionnels de PKS 2155-304 en 2006. Ainsi, la densité specttalpuissance PD®d¢wer Density Spec-
trum) associée au premier sursaut de cet objet est compatibtecalle générée par du bruit rouge.
D’autre part, Superina & Degrange (2008) ont étudié la tidlita, a court et a long terme, de cette
source au moyen de fonctions de structure et ont montré querdeessus de type multiplicatif sont pri-
vilégiés pour expliquer 'origine des variations de flux eh&es (H.E.S.S. Collaboration et al. 2010a).

Formes spectrales

Le spectre de ces objets dans la gamme des trés hautes gresig@enéralement bien représenté
par une loi de puissance avec des indices allant-d2a > 4. Une courbure dans la partie basse de
ces spectres mais aussi dans la partie haute a été mesurélipobOl (Djannati-Atai et al. 1999;
Aharonian et al. 1999b) et Mkn 421 (Albert et al. 2007d; Améao et al. 2005e). La courbure dans la
partie basse peut étre indicative du pic de la densité spean énergie, et peut permettre de mesurer
sa position ; celle dans la partie haute est générée a I'emist/ou par une absorption des photons
~ pendant leur trajet d’autant plus prononcée que I'énergeydest élevée. Le fait que Mkn501 et
Mkn 421 soient a des distances semblables implique unehsoéquivalente de leur émission ce qui
autorise la comparaison des propriétés d’émission a l&solies différences observées dans leur spectre
~ sont alors soit intrinseques (avant I'amplification Dopplsoit dues a une différence dans la valeur
du facteur Doppler. Une courbure a haute énergie a égalefteenbserveée lors du sursaut d’activité de
PKS 2155-304 (Aharonian et al. 2007g, 2009a; H.E.S.S. Goikion et al. 2010a).

Une corrélation entre un durcissement des spectres etfientgtion du flux a été mesurée pour
Mkn 421 (Albert et al. 2007a; Aharonian et al. 2005e) et poni01 (Djannati-Atai et al. 1999;
Albert et al. 2007d). Une corrélation plus complexe est olisedans le cas de PKS 2155-304 — I'un des
AGN les plus brillants et le seul pour lequel un état quiescaepu étre mesuré. En effet, lorsque le flux
augmente a partir de I'état quiescent le spectre semblérniliis, au dela d’'un certain niveau de flux,
un franc durcissement est observé (H.E.S.S. Collaboratiah 2010a).

Etudes multi-longueurs d’onde

Pour obtenir une vision plus compléte de ces objets vasalles campagnes multi-longueurs d’onde
sont régulierement organisées. Elles permettent notatgeenesurer la corrélation éventuelle des flux
en X et aux tres hautes énergies, corrélation qui apportertesfcontraintes pour les modéles d’émis-
sion : si une telle corrélation est observée, elle indiquéamintrinséque entre les deux émissions qui
peuvent étre produites par la méme population de partichleggées et/ou dans une méme zone d’émis-
sion. Des corrélations linéaires (1ES 2344+514, Horan & WA Collaboration (2008)) mais aussi
quadratique (Mkn 501, Pian et al. (1997) et Djannati-Ataalef1999) ; Mkn 421, Albert et al. (2007a),
Aharonian et al. (2005e), Fossati (2009) ; PKS 2155-304) été observées entre ces deux gammes en
énergie. Une corrélation cubique a été observée durantrsawgud’activité de PKS 2155-304 (Aharo-
nian et al. (2009a), ce qui est difficile a expliquer dans treaes modeéles d’émission les plus simples).
Toutefois, de telles corrélations entre les X etjag sont pas toujours observées comme illustré notam-
ment par le sursaut "orphelin” (c’est-a-dire sans conttepX) de 1ES 1959+650 (Krawczynski et al.

3Pour ces objets des corrélations linéaires ont égaleménbservées, entre les flux X et THE.
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2004).

Avec le lancement d&ermi, PKS 2155-304 a été I'objet de la premiére campagne muitteur
d’'onde entre ce satellite et un réseau de télescopes au $0IS(8.) en aolt 2008 (Aharonian et al.
2009c). Le télescope optiqgue ATOM et les satellites RXTE wift®taient également impliqués dans
cette campagne. Durant les observations, PKS 2155-304éates un état bas. Il est intéressant de noter
gu'aucune corrélation n'a été observée entre les flux mesaug trés hautes énergies et ceux mesu-
rés en X ou méme aux hautes énerdter(ni); en revanche, une indication de corrélation entre les
trés hautes énergies et I'optique semble avoir été mise ider@e. C'est la premiére fois qu’une telle
corrélation entre ces deux longueurs d’'onde est observéeypoAGN, méme si la détection aux trés
hautes énergies suite a I'observation par MAGIC de sounaesrscritére de haut flux optique peut étre
considérée comme une piste marquant le lien entre les deguéarrs d'onde (Mkn 180, 1ES 1011+496,
S50716+71, voir le tableau 3.1 pour les références).

Des contraintes sur la densité de photons intergalactiques

L'observation des AGN aux TeV permet de contraindre la démis photons intergalactiques ou EBL
(pour Extragalactic Background LightLorsgu’un photon de trés haute énergie rencontre un ptaeo
'EBL dans le domaine de l'infrarouge proche ou moyen, Ii§jie dans le centre de masse dépasse le
seuil de création d’'une paire-. La probabilité d’une interaction et donc I'absorption ge®tonsy
augmente avec la distance de la source et, pour les pluaitgést modifie de maniere non négligeable
le spectre aux trés hautes énergies. La densité d’'EBL perst @re évaluée en comparant la valeur de
I'indice spectral mesuré a la valeur minimale dérivée aipaet considérations théorigques

Une limite supérieure sur cette densité a été déterminéeiagela mesure des spectres pour cer-
tains des AGN distants choisis pour leur spectre dur : 1IES-8220 (Aharonian et al. 2007b), H 2356-
309 (Aharonian et al. 2006d), 1ES 1101-232 (Aharonian e2@0.7e, 2006d) et 1ES 0347-121 (Aha-
ronian et al. 2007a). Cette limite supérieure est procheadaniite inférieure déterminée a partir du
comptage des galaxies (voir la figure 3.1) ce qui contrairtefoent la valeur de la densité d’'EBL. Il
s'agit d'une estimation précieuse car la mesure directadkehsité d’'EBL en infrarouge, notamment
autour de2um est difficile. En effet, la mesure directe est soumise a uit deLfond important, constitué
de la lumiére zodiacale mais aussi, dans le cas de mesuris degtsatellites, du rayonnement thermique
des instruments.

C’est un résultat important, car connaitre cette denstt@éérsessaire pour remonter a la forme des
spectres d’émission des AGN avant absorption. Mais cetsuragpermet surtout de sonder I'Univers
jeune. En effet, 'EBL est la lumiére décalée vers le rougav@nant des premiéres étoiles et galaxies.
En mesurant sa densité d’'EBL, il est donc possible de metiedimite sur la densité de ces premiéeres
sources de lumiére, notamment celle des étoiles de papuléti (~ 100M) et de contraindre les
scénarios de formation des galaxies (Primack et al. 2001).

“La forme du spectre avant absorption est déterminée étamédes processus d’accélération et d’émission jugésrraiso
nables pour ces objets (des indieed .5).
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FiGc. 3.1: Spectre de 'EBL. La limite supérieure dérivée a partir dbéservations H.E.S.S. est repré-

sentée en noir. Les symboles ouverts représentent le fiegrénd partir du comptage des galaxies. Les
symboles pleins représentent les mesures directes dedad@diEBL. La figure est extraite de Aharonian

et al. (2006d), que I'on pourra consulter pour plus de détail

3.2 Emission non thermique et tour d’horizon des modéles diéission des
jets

L'émission aux hautes et trés hautes énergies est attréangets composés de particules relativistes.
Dans un premier temps, nous verrons brievement les pracgsspermettent d’expliquer I'accélération
de ces particules et leur rayonnement. Dans un second t@apspdéles de jet sont introduits.

3.2.1 Processus de rayonnement des particules accélérées

Le spectre des AGN est dominé par une émission non thermtityiteiée au rayonnement de parti-
cules accélérées. Il est communément admis que la compadsdnatsse énergie de leur spectre est due
au rayonnement synchrotron des électrons dans le champétigagnambiant.La composante a haute
énergie peut, quant a elle, étre produite par des proce&smisdion mettant en jeu des particules ac-
célérées de différentes natures : on parle de processusilgpes ou de processus hadroniques. Nous
commencons par un bref apercu des processus d’accélédatsgmarticules avant de passer a leurs pro-
cessus de rayonnement qui, au dela de la modélisation dedejetAGN, sont aussi ceux invoqués pour
la production dey liée au rayonnement de particules accélérées.

Mécanismes d’accélération

Les particules sont accélérées par le biais de leur interaavec les champs électromagnétiques.
Une description exhaustive des mécanismes d’accélérasioau dela des objectifs de ce chapitre, nous
nous contenterons donc de tracer les grandes lignes et\syeere lecteur a des revues beaucoup plus
complétes sur le sujet.

C’est Enrico Fermi qui a proposé, dés 1949, un mécanismed@@ation des particules dans le
milieu interstellaire ; en calculant le gain d’énergie ohtgar des réflexions multiples sur des nuages
magnétisés en mouvement. Cette accélération, du fait d&psadance a I'inverse du carré de I'énergie,

SLa nature synchrotron de de cette émission a été établiapaesure de la polarisation en radio et en optique.
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est appelé mécanisme de Fermi du second ordre (Fermi 1948)qugs années apres, Fermi propose
un nouveau mécanisme, cette fois sans collision et faiggrel @ux ondes de chocs (créées entre deux
milieux dans lesquels les conditions physiques de dentiié gitesses sont différentes), plus efficace
puisque ne dépendant qu'au premier ordre de I'énergie deiswas (Fermi 1954). Dans une version
plus moderne de ces processus, les "miroirs" magnétiquesegsus du second ordre) sont remplacés
par les inhomogénéités de champ magnétique et les ondeastegp{proposées par Alfvén (1942)) dues
aux phénomeénes de turbulence MHDggnétoHydroDynamiqyeSi I'on considere cette approche, le
processus de Fermi du second ordre devient plus efficaceeduiedt premier ordre a mesure que la
vitesse de propagation de I'onde de choc diminue et devlastfaible que la vitesse de propagation des
inhomogénéités magnétiques. Pour une description d&alkk ces processus d'accélération, depuis les
idées de bases de Fermi jusqu’aux applications modernas,ranvoyons le lecteur au cours de Parizot
(2003) et aux références qui s’y trouvent.

Lorsque les chocs atteignent des vitesses proches de eddduimiere, les processus de Fermi sont
traités dans le cadre de la théorie des chocs relativisteqpe@se que ces chocs sont a l'origine de la
population des particules relativistes responsablesédeidgsion non thermique observée dans les AGN,
mais aussi celle d’'autres objets émetteurtels que les micro-quasars, les vents de pulsar ou encore
les sursauts (voir paragraphe 4.2). Dans ce traitement relativiste aie gn énergie est beaucoup plus
important que dans le cas non relativiste. Pour une revuéeswprocessus d'accélération par onde de
choc relativiste, le lecteur pourra se référer a Gallan®220

Rayonnement synchrotron

Le rayonnement cyclotron est émis par une particule chdogggu’elle spirale autour d'une ligne de
champ magnétique et subit donc une accélération due a lacsamie centripéte de la force de Lorentz.
Si cette particule est relativiste, on parle de rayonnemyamthrotron dont le spectre s’étend alors jusqu’a
des fréquences bien au dela de la fréquence de giration detieybe.

Le spectre des photons synchrotron rayonnés par une pioputi particules chargées dont la dis-
tribution en énergie suit une loi de puissance d'indicest également décrit par une loi de puissance
sur une large gamme de longueurs d’'onde. Lindice de cettielpuissancer est fonction de suivant
a = (p — 1)/2. Le rayonnement synchrotron est caractérisé par sa patiansdont le taux peut étre
calculé; si les lignes de champ magnétique sont alignéasles par rapport aux autres ce taux — sur
une certaine gamme de fréquence — ne dépend que de l'indicerap Pour un traitement détaillé du
rayonnement synchrotron, nous renvoyons le lecteur autob@pde Rybicki & Lightman (1986).

Ce rayonnement est généralement utilisé pour rendre cahedtémission non thermique observée
aux longueurs d’onde allant de la radio aux rayons X, et gtquhr une population d’électrons relati-
viste$. Le champ de photons ainsi produit est également invoquéneoume cible potentielle pour les
processus Compton-inverse dans les modéles SSC.

Rayonnement Compton-inverse

Contrairement au processus de diffusion Compton bien caems le processus Compton-inverse
c’est la particule de matiere, parce qu’elle est animée dionvement relativiste, qui cede de I'énergie
au photon diffusé. On distingue deux régimes. Le premigreldprégime Thompson, s'applique lorsque
I'énergie du photon est bien inférieure a I'énergie de mdssa particule dans son référentiel au repos.
Dans ce régime, I'énergie du photon se voit multipliée d'actéur4l? a chaque diffusion, oil repré-
sente le facteur de Lorentz de la particule. Si les particstmt distribuées suivant une loi de puissance

5Pour des champs magnétiques et des énergies identiqupartiesles plus lourdes rayonnent des photons moins énergé
tiques.
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d’indice p, le spectre du rayonnement Compton-inverse suit une loudsance d’indicép + 1)/2. Le
second régime est celui de Klein-Nishina et s’appliquesdeis-ci lorsque I'énergie du photon est supé-
rieure a I'énergie de masse de la particule. Ce régime emttéaisé par une section efficace d’interaction
qui diminue avec I'énergie et par un transfert total de ligreecinétique de la particule au photon. La
puissance totale rayonnée par processus Compton-invargeoportionnelle a la densité du champ de
photon cible.

Rayonnement des processus hadroniques

La production dey peut étre réalisée par des processus dits hadroniqueserfi@tion p—p ou la
résonance\ qui intervient lors de l'interaction p-— ou p peut désigner un proton ou un noyau — produit
des pions. Les pions neutres, dont la durée de vie moyende Estdre del.8 x 10~ 10 s, se désintégrent
en deuxy. Le spectre d’émission ainsi produit est assez large eté&sunt I'énergie de demi-masse des
70, La désintégration des pions chargés est quant a elle aegmée de création de neutrinos qui peuvent
servir de signature a I'émissionpar processus hadronique.

Rayonnement de freinage ou bremsstralung

Le rayonnement de freinage ou bremsstralung est émis larsgjyparticule chargée est déviée en
passant dans le champ Coulombien d’'un noyau. Sans entrefedmaitement quantique nécessaire pour
exprimer formellement le bremsstralung relativiste, g@nmement peut étre interprété comme la diffu-
sion Compton d’'un quanta d’énergie virtuel du champ Coulemblu noyau vu depuis le référentiel au
repos de la particule chargée relativiste (Rybicki & LightiL986). L'énergie du émis est proportion-
nelle & I'énergie cinétique de la particule incidente. &nérgie de la population de particules relativistes
se distribue suivant une loi de puissance d’indice donngpéetre de I'émission bremsstralung suit une
loi de puissance de méme indice. Dans les sites astroplegsige rayonnement est généralement in-
voqué dans le cas d’'une population d’électrons interagisaeec des nuages moléculaires ionisés;; il
intervient aussi dans les processus de cascades atmog@sefvoir paragraphe 4.3).

3.2.2 Les modéles de jet

Ce paragraphe présente brievement les modéles d’émissiojetd aujourd’hui utilisés pour rendre
compte des caractéristiques de I'émission non thermigad\@ radio-émetteurs sur une large gamme
de fréquence. Les modeles ne sont pas présentés de mariatstye mais dans un esprit de synthése
afin de souligner les contraintes auxquelles ils se doivenégdondre. Ces contraintes sont notamment
imposées par I'observation des AGN aux hautes et tres hauaegies, mais aussi par notre volonté
préserver, jusqu’a preuve du contraire, la vision unifiéerddiogalaxies et des blazars.

Modéles leptoniques et modéles hadroniques

Les modeles leptoniques expliquent la composante a hatrssdtaute énergie du spectre des AGN
par I'émission Compton-inverse d’une population d’élect (et éventuellement de positrons) sur un
champ de photons cibles. On distingue deux types de modgpsniques. Si le champ de photons
cibles est produit par les mémes électrons chargés via nayment synchrotron, on parle alors de
modele synchrotron auto-Compton Synchrotron Self Comptdi$SC). Par opposition, s'il s'agit d’'un
champ de photons externes, on parle alors de rayonndfmérnal ComptofEC). Les modéles les plus
simples — qui, de maniére générale, reproduisent assefelispectres des BL Lacs observés aux hautes
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et trés hautes énergies — sont les modéles SSC avec une dwdeas d’émission homogénes (voir par
exemple Katarziyski et al. (2001)). Dans ces modéles I'émission sur I'efderdes longueurs d’onde
(a I'exception de la radio dans les modeles a deux zonesyedtife co-spatialement, ce qui explique
I'existence des corrélations observées entre les flux X &totons que ces modéles ont recours a des
valeurs de facteurs Doppler importantes (egtret 100), notamment afin d’assurer au volume émetteur
(contraint par les temps de variabilité observés) une pamence auxy de trés haute énergie (Gaidos
et al. 1996).

Dans les modéles hadroniques, la composante a haute eatréesémergie est due au hadrons rela-
tivistes supposés présents dans le jet. Les modeles hgdesnpermettent de reproduire les puissances
observées aux trés hautes énergies mais, contrairemema@iales leptoniques, ils ne fournissent pas
un lien direct entre les flux X et. Etant donné les temps d’accélération et les temps de difser-
ments assez longs des hadrons, ces modéles ont des difipalié reproduire les variabilités rapides
observées.

En effet, lorsque les temps de variabilité sont plus couus lgs temps caractéristiques des pro-
cessus a l'origine du spectre des particules accéléréest Hécessaire d’'avoir recours a des modeéles
dépendants du temps. Mais aucun modéle hadronique de ce’'sgiedisponible a ce jour. H.E.S.S.
Collaboration et al. (2010c) offre un apercu de différentxigies (leptoniques) dépendants du temps et
de leur application aux sursauts d’activité de PKS 2155-304

Contraintes imposées par le schéma d’unification de ces oltge

Dans le cadre du modele d'unification, les radiogalaxieséssmtent la population parente des bla-
zars. On voudrait donc pouvoir expliquer I'émission de cesgxdtypes d’'objets a I'aide d’'un modéle
unique. Cependant, le jet des radiogalaxies étant décaté@maort a notre ligne de visée, il semble diffi-
cile d'invoquer I'amplification Doppler pour expliquer leémission aux trés hautes énergies. Pour palier
ce probléme, le modéle homogéne SSC a une zone a été adapsécdita nouvelle version, différentes
zones d’émission sont situées a la base du jet et symboleeguelque sorte, un évasement du jet dont
la collimation s’accroit a mesure que I'on s’éloigne de djencentral (Lenain et al. 2008).

Toujours dans le cadre du modele d’unification, des valeurgadteur Doppler trop élevées sont
en désaccord avec les contrastes de luminosité observéslentadiogalaxies et les blazars. De plus,
comme ces grandes valeurs imposent une focalisationvistatimportante de I'émission, la probabilité
d’observer un blazar diminue quand la valeur du facteur Dapgpugmente. Les grandes valeurs du
facteur Doppler utilisées dans les modéles homogénes S$€ &ou deux) zones semblent donc en
désaccord avec le rapport entre le nombre de blazars et lereata radiogalaxies connus. Henri & Saugé
(2006) présentent en détail cette "crise du facteur Dopfder laquelle nous reviendrons dans la partie
V) et proposent des modéles utilisant des structures deljggscomplexes. Ces derniéres permettent de
reproduire les observations aux trés hautes énergiesrialiirenuant les valeurs du facteur Doppler.

’La seconde zone sert & reproduire I'émission radio et se dins une région du jet éloignée de I'engin central, ou les
vitesses sont moins importantes.
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Chapitre 4

Introduction

L'astronomie~ est I'astronomie des surprises ; elle dévoile par exemmar pommencer par les
astres les plus familiers, la Lune — plus brillante que leetbalu fait de sa proximité — et la planéte
Terre sous un tout autre jour : celui de l'interaction desrsycosmiques avec la matiére (voir figure
4.1). Aujourd’hui I'astronomiey est étroitement liée aux rayons cosmiques et permet dendedai
carte d'un Univers non thermique, celui de phénoménesnii®leu lesy sont issus de l'interaction de
particules relativistes avec leur environnement (chanegggonnement, champs magnétiques, matiere).
L'observation desy peut donc apporter des informations sur la localisationsdesces ol sont accélérés
les rayons cosmiques ainsi que sur les mécanismes a I'caulearesein. Des peuvent également étre
créés par la désintégration des particules lourdes comsneyfgothétiques particules de matiere noire
ou les cordes cosmiques qui seraient toutes deux des relifyuBig Bang. L'astronomig est donc a la
frontiere entre plusieurs disciplines.

Le rayonnementy, dont I'identification découle de la découverte de la raclivaé, est mis en évi-
dence par Paul Villard en 1900 et associé en 1903 par ErngseRard a une onde lumineuse plus
énergétique que les rayons X. Ce rayonnement couvre ureedargme en énergie qui commence vers
quelques centaines de keV — énergies typiques de la dastextidu noyau atomique — et s’étend au-
jourd’hui jusque la centaine de TeV. En astronomie, cepandafrontiere entre les X et lesest assez
floue, lesy de plus basse énergie étant souvent associés a la gamme des Rat convention, I'astro-
nomie~ des hautes énergies est associée a la tranche allant dedmeeate MeV a quelques dizaines
de GeV, tandis que I'astronomigdes trés hautes énergies correspond aux énergies supsrieur

La section 4.1 présente la découverte et quelques unes desécistiques des rayons cosmiques
pour introduire leur lien avec I'astronomie. La section 4.2 se concentre sur les sources astrophysiques
émettrices dey et présente brievement ces objets, les plus extrémes quait'oencontré dans le ciel.

FIG. 4.1: La Lune (a) et la Terre (b)
vues aux énergies 30 MeV par EGRET.
L'image de la Lune correspond a l'inter-
action des rayons cosmiques avec sa sur-
face, tandis que celle de la Terre est liée a
leur interaction avec son atmosphere. (a)
Crédit D. Thompson ; (b) Crédit D. Petry.

(&) La Lune (taille angulaire : (b) La Terre (taille angulaire :
0.5°) 130°)
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La section 4.3 introduit quant a elle les méthodes de déteatilaptées a ces photons trés énergétiques.
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4.1 Le lien avec les rayons cosmiques

Les particules ionisantes, dont l'origine extraterrestsedémontrée par Victor Hess en 1912, sont
baptisées rayons cosmiques en 1925 par Robert Millikanepaudl les associe a des rayonstrés
énergétiques. Mais Arthur Compton, de son coté, est pegsdiadoir affaire a des particules chargées
électriguementt, ce qui est finalement démontré en 1927 par J. Clay grace adarende la variation
de leur flux avec la latitude géomagnétique au cours d’'un g@yen bateau d’Amsterdam a Java. A
la méme époque, de nombreuses expériences indiquent quiddténdes rayons cosmiques sont des
particules chargées positivement. En 1938, Pierre Auggliedtes grandes cascades produites par ces
rayons cosmiques lorsqu’ils interagissent avec I'atmeésplet en déduit que les particules incidentes ont
des énergies de I'ordre di'® eV. On sait maintenant que leur spectre différentiel en éaengisuré sur
Terré (voir figure 4.3a), qui couvre des énergies~d@0'! eV a~ 10%° eV et une trentaine d’ordres de
grandeur en flux, apparait comme une loi de puissance cerdivec cependant deux légers changements
de pente : le "genou" & ~ 10 eV et la "cheville" aE ~ 10 eV.

L'origine de ces particules, c’est-a-dire la nature desceicapables de leur donner de telles éner-
gies, est aujourd’hui encore trés incertaine — voir la figuBb et la revue de Blimer et al. (2009). Sauf
aux énergies ultimes, les rayons cosmigues sont déviéepahhmps magnétiques galactiques ou in-
tergalactiques et perdent donc l'information relativeu lrone d’accélération. Cependant, I'anisotropie
mise en évidence par la Collaboration Pierre Auger (The®isuger Collaboration et al. 2010) pour les
directions d’arrivée des rayons cosmiques d’énergiesriipés a quelques dizaines de E@U'{ eV)
illustre la possibilité d'utiliser ces particules pour édiser les sources accélératrices. A plus basse éner-
gie, des informations sur leur origine peuvent étre dédulteconsidérations relatives a leurs énergies et
aux champs magnétiques de leur environnement. Par exeleplayons cosmiques jusque10'® eV
peuvent étre confinés par les champs magnétiques galactitasont donc vraisemblablement d’origine
galactique et produits par des accélérateurs tels quedies@e supernovae — voir le paragraphe 4.2, voir
aussi Gabici (2008) pour une revue. Au dela de ces énergieaylens cosmiques peuvent s’échapper de
la galaxie, une origine extragalactique est donc privélégiour ces particules. Méme si leur accélération
a de telles énergies demeure difficile a expliquer, les nogatifs de galaxie et les sursautsont des
accélérateurs potentiels.

Au dela de la mesure directe des rayons cosmiques venanbde®s, les messagers neutres qui
voyagent en ligne droite sont privilégiés pour tracer lesrateurs cosmiques. Il en est ainsi des pho-
tons, ou encore des neutrinos, qui, bien que plus difficilégtacter, signent la présence de hadrons
accélérés. Ce sont ces neutrinos que les expériences ANSARHEANDA et IceCube s’emploient a
détectet. Les premiers rayons cosmiques dont le "parcours” danddaigast repéré sont les électrons.
Déviés par les champs magnétiques a faible courbure de &al\datée, ils émettent du rayonnement
synchrotron dans le domaine radio ; une émission diffuseepa détectée des le début de la radioastro-
nomie et signera la présence de ces rayons cosmiques pdatminotre galaxie. Cependant, les rayons
cosmiques sont principalement constitués de protons ebgaur lourds que 'on piste, cette fois-ci,
grace au rayonnement produit par la désintégration des pions neutres, résulaisni bien d’'autres
particules) de la collision de ces rayons cosmiques aveat&re qu'ils rencontrent sur leur chemin.
L'émission diffuse de la Voie Lactée dans le domainest prédite par Hayakawa en 1952 et obser-
vée pour la premiére fois dans les années soixante. Matsofesnie~y a proprement parler, celle des
sources, est entrevue pour la premiére fois grace aux tral@hilip Morrison en 1958 qui prédit de

L affrontement, sur le sujet, de ces deux lauréats du prikeélale physique qui culmine lors de la réunion de Noél
de I'association Américaine pour I’Avancement des Scisrfaedécembre 1932, leur vaudra d'ailleurs la une du New-York
Times.

2Les rayons cosmiques moins énergétiques sont repoussiésveat solaire et le champ magnétique terrestre.

3Le lecteur pourra consulter Waxman (2009) pour une revueltaienges et des perspectives de I'astronomie neutrino.
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I’émission~y en provenance du Soleil, de la nébuleuse du Crabe et denetaidiogalaxies.
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FiG. 4.2: Spectre des rayons cosmiques et évaluation de I'énergiamabxaccessible a partir de divers
acceélérateurs cosmiques. Les figures sont extraites dedBlétral. (2009), que I'on pourra consulter
pour plus de détails.
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(b) Diagramme de Hillas (1984) représentant la relation quilliénergie maximale acquise par
accélération par onde de choc ala taille (L) et au champ mégné (B) de la zone d’accélération,
mais aussi a la charge (z) de la particule accélérée et a lesgié de propagation de I'onde choc
(Bs, en unité de:) dans différents accélérateurs cosmiques.
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4.2 Les principales classes d’'objets astrophysiques émetirs v

A I'exception des AGN, les objets détectés en raygprsemblent liés — plus ou moins directement
— au destin des étoiles massives. Nous commencerons dolecpgi@nomene qui accompagne la fin de
vie de ces étoiles : les supernovae (dont certains vestigeSt® observés ef) et qui sont le point de
formation des objets compacts (eux aussi parfois observés €a partie | étant entierement consacrée
aux noyaux actifs de galaxie, ces objets, bien qu'il s’agdes sources avérées, ne seront pas présentés
dans cette section.

Les vestiges de supernova

Si la derniére explosion de supernova observée dans ndte@eydate de 1604, I'apparition d’'une
nouvelle étoile dans le ciel d’une brillance incroyableq@tmet plusieurs jours a disparaitre, est relatée
dans de nombreux écrits historiques. Le plus ancien daté 84 et a été rapporté par les astronomes chi-
nois. Ces événements ont été baptisés supernova par Baadiely41934). Dés 1934, ils ont expliqué
ce phénomeéene comme étant le passage d’'une étoile massiweé&aile a neutrons lors de I'effondre-
ment gravitationnel de cette premiére. On sait que ce sceial s'applique aux supernovae de type Ib,
Ic et Il, se déroule de la fagon suivante : dans les étoilesives$ les réactions de fusion se prolongent
jusgqu’a la création de noyaux de fer. L'étoile se composesalie différentes couches depuis le cceur
de fer jusqu’a I'enveloppe extérieure composée d’hydregéonrsque sa masse devient trop importante,
le coeur de fer, en I'espace d'une dizaine de millisecondefpisdre sous la pression gravitationnelle
jusgu’a ce que la pression du fluide de fermions ainsi form&eabrutalement le processus. Les couches
externes de I'étoile sont alors éjectées avec des vitegsegitdsses de quelques milliers de kilométres
par seconde : c’est ce que I'on appelle une supernova. Laurési cette explosion peut étre une étoile a
neutrons, ou, dans le cas d'une étoile plus massivé0M ), un trou noir stellaire.

L'onde de choc qui créée du fait de la propagation des éjexta lé milieu interstellaire peut accélére
les particules qui rayonnent et donnent aux vestiges dersoyse SuperNova RemngnBNR) assez
jeunes £ 10* ans tout au plus), observés gnmais aussi en radio et en X, une morphologie en forme
de coquille. Les SNR sont ainsi des candidats pour I'acattdr des rayons cosmiques, notamment
sur la base d’argument énergétiques : le taux de supernaveenttre galaxie et au vu de leur énergie
mécanique d&0°! erg environ10% de cette derniére serait suffisante pour expliquer la dedgnergie
des rayons cosmiques. La taille de ces restes et les changmetig@es typiques qui y régnent rendent
les objets capables d'accélérer les protons jusqu’au getmbservation eny de ces coquilles prouve
la présence de particules accélérées jusqu’a des énangi&sesires a la centaine de TeV, mais la nature
de ces particules est encore incertaine.

Les pulsars et nébuleuses de pulsar

Résultant de I'effondrement du coeur de fer d’'une étoile imasn rotation, les étoiles a neutrons
ont, par conservation du moment cinétique, une vitessetdtao rapide pouvant atteindre le kHz. Leurs
champs magnétiques, en vertu de la conservation du flux riggegsont eux aussi trés importants
(~ 10'2G a leur surface et jusqu20'® G pour certains types d’étoiles a neutrons : les magnétaes). L
pbles magnétiques de ces objets sont décalés par rappant @xke de rotation avec pour résultat une
émission pulsée, d’ou leur nom de pulsar.

Les modéles d’émission non thermique de ces objets prédissrzones d’émission différentes, au
niveau des pdles magnétiques pour le mo&elar Gap entre les derniéres lignes de champ magnétique

“Une étoile est dite massive si sa masse est supérieure arehuiit masses solaires.
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fermées et le cylindre de lumiérgour le modéleéduter Gap ou alors dans les cavités réparties alterna-
tivement en latitude dans le plan équatorial du pulsar ppunddéleSlot Gap lls prédisent également
des processus différents pour la productionydevoir Harding & Lai (2006) et les références que I'on 'y
trouve pour plus de détalils.

Moins de10% de I'’énergie de rotation des jeunes pulsars est converéengssion pulsée, I'essentiel
étant expulsé sous forme de vent magnétisé qui interagitlavailieu ambiant. Ce dernier rayonne alors
en radio, X mais aussj et forme ce que I'on appelle une nébuleuse de puBatsar Wind Nebula
PWN). Dans un scénario schématique, le vent du pulsar siét&bord librement dans les éjecta de
I'explosion de la supernova. Cette expansion est plus ongrigiéguliere du fait de 'inhomogénéité du
milieu rencontré par le vent du pulsar, mais aussi rencqatréonde de choc principale de la supernova.
En effet, si cette onde de choc rencontre une sur-densithole retour produit est alors asymétrique et
peut complétement balayer la nébuleuse de pulsar (plugtlgla comprimer symétriquement de toutes
parts). Cette derniére peut alors avoir une morphologie dsgymétrique, notamment par rapport a la
position du pulsar.

Les systémes binaires

Les systémes binaires sont composés d’'un objet compacite(banche, étoile a neutrons ou trou
noir stellaire) et d’un objet compagnon (une étoile qui e de différents types). s représentent a eux
seuls une zoologie complexe mais peuvent, dans une visiemetique étre classés en deux catégories
en fonction de la source d’énergie produisant leur émission

Le premier type rassemble les objets nommeés binaires X, otormuasars, dans lesquels I'énergie
rayonnée en est produite via I'accrétion de la matiere du compagnon’phjdt compact. L'accrétion
peut alors étre accompagnée de la production de jets paratEspus similaires a ceux imaginés pour les
AGN. Si I'objet compact est un pulsar, le mécanisme de ragorent de la magnétosphere est perturbé
par la présence du disque d’accrétion et aucune émissisagulest visible pour ces objets. On pense
que I'apport de moment cinétique par accrétion de matiéragede réaccélérer les pulsars. lls sont alors
observés, une fois que leur compagnon ne les alimente plesuae période de rotation de 'ordre de la
milliseconde — une période inférieure a celle qu'ils petaoir au moment de leur création. Si I'objet
compact est une naine blanche, I'accrétion de matiére pEstabiliser I'objet compact et déclencher
I'explosion d’une nova.

Le second type de systémes regroupe les binaires PWN. Daiegstémes, le vent puissant du pulsar
empéche l'accrétion, la source d’énergie de ces systerngept donc de la décélération du pulsar. On
pense que I'émission est amplifiée par I'interaction du vent du pulsar avec celund étoile super-
massive.

D’autre part, comme ils suivent leur orbite, la distanceagtqpnséquent l'interaction entre les objets
varient. L'émissiony peut de plus étre occultée par le compagnon ou bien absoabée ghamp intense
de I'étoile massive. Pour ces différentes raisons, une@érest associée aux systemes binaires.

Les galaxies a flambée d’étoiles

Les observations en optique et en infrarouge indiquent éagmce dans certaines galaxies d’'une
importante population de jeunes étoiles massives. Cdg®tmit la vie breve et vont pour la plupart se
terminer en explosion de supernova. Beaucoup d’étoileseeget massives, un fort taux de supernovae,
une trés grande densité de gaz et un champ de radiation empotelles sont les caractéristiqgues des

SLe cylindre de lumiére est une surface imaginaire en caostavec I'étoile & neutrons et qui, dans un repére fixe par
rapport a I'étoile, atteint la vitesse de la lumiére. Au dééacette surface les lignes de champ ne peuvent donc plug suiv
I'étoile, elles ne peuvent donc plus se fermer.
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galaxies a flambée d'étoileStar Burst Galaxyqui rassemblent donc tous les ingrédients pour étre des
accélérateurs de rayons cosmiques tres efficaces et pageemms de potentiels (et avérés depuis 2009)
émetteursy.

Les sursautsy

Les sursauts, sont des bouffées d’émissiarires bréves et trés intenses qui peuvent devenir I'espace
d’'un instant les objets les plus brillant du ciel. L'origieetragalactique de sursaut$GRB,Gamma Ray
Burs) est fortement suggérée deés les années 90 par l'isotrogeuddistribution dans le ciel, révélée
par l'instrument BATSE a bord du satellite CGRO (voir paeggre 6.1) et sera prouvée par I'instrument
Beppo-SAX qui mesure le premier redshift de ces objets dei@aremcertaine grace a leur émission
rémanant en optique. Les plus lointains ont été observés a des redstf s sont divisés en deux
catégories suivant la durée de leur flash d’émissiohes GRB courts ne durent que quelques dixiemes
de secondes tandis que les longs peuvent s’étendre suugaetgnutes. Les premiers seraient associés
selon Eichler et al. (1989) ou Narayan et al. (1992) au résdk la coalescence d’'un systeme binaire.
Paczyiski (1998) propose d'interpréter les GRB longs comme Fegpion d’hypernovae, la mort des
étoiles les plus massives qui laisseraient derriére eliesaw noir stellaire. Pour une revue récente le
lecteur pourra consulter Mészaros (2006).

4.3 Ladétection des photons de hautes et tres hautes énergies

L'interaction avec la matiére desdont I'énergie est supérieure a une trentaine de MeV estroemi
par la production de paires® dans le champ Coulombien des noyaux. La détection la plestdide
ces~ se fait au moyen de détecteurs embarqués dans des safetiitele chapitre 6) qui mesurent la
trace des pairest. Ces derniers présentent I'avantage d’observer plug)éiedu temps et d’avoir un
grand champ de vue qui peut balayer tout le ciel. Aux trésdsa@hergies, la surface de collection des
détecteurs spatiaux — limitée notamment par la masse dquslla lesvy doivent interagir — devient
cependant insuffisante compte tenue de la décroissancexdiefflucomme leur énergie augmente. Au
sol I'atmospheére fait partie intégrante des instrumentdbguéficient donc d’'une surface de collection
beaucoup plus importante. lls prennent alors le relais gétacter les de trés haute énergie de maniére
indirecte, en collectant 'émission secondaire produéeliinteraction duy avec I'atmosphere.

Lorsqu'un~ de tres haute énergie pénétre dans la haute atmosphérerdgittavec les noyaux
d'azote et d’oxygéne et produit une pai€ qui par bremsstralung produit desde haute énergie.
Ce cycle se répéte jusqgu’a ce que I'énergie des électrones@ibps soit faible et n'ait d'autre effet
gue l'ionisation du milieu ambiant. Les particules de cetiscade, trés énergétiques, ont des vitesses
supérieures a la vitesse de la lumiere dans le milieu ('aphére) et émettent de la lumiere Cherenkov.
Ce processus de cascade atmosphérigue est éphémeére (duftaghelques nanosecondes) et la lumiére
Cherenkov émise est ténue — la cascade ¢'ymoduit environ 1 photon Cherenkov par metre carré et
par GeV au cceur de la tache au sol (Hoffman et al. 1999). L'inéoient de ce mode de détection, qui
requiert des nuits dégagées et sans lune, est le temps atise limitée.

La détection des de trés haute énergie par des télescopes imageurs cdlectamiére Cheren-
kov des gerbes atmosphériques est présentée dans le efaites instruments couvrent la gamme en
énergie entre une centaine de GeV et plusieurs dizaines\de\aus basse énergie d’'une part, et plus
haute énergie d'autre part, deux autres types d’instrusneatmettent la détection desdepuis le sol.
Les échantilloneurs sont d’anciennes centrales solag@snverties qui bénéficient d’'une grande sur-
face de collection optique permettant la détectiondeent I'énergie est comprise entre 20 GeV et

6L"émission rémanante est celle qui se prolonge au dela dudagumiérey intense
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100 GeV. On trouve également de petites stations réparties suratelgs surfaces et qui ont, pour leur
part, un seuil en énergie plus élevé, aux alentours de 2 T&¥.dtilisent pas I'imagerie mais l'infor-
mation temporelle du front d’'onde de lumiére Cherenkovigtiant le sol. Une revue compléte sur ce
type de détecteurs peut étre trouvée dans Smith (2005). laudéeguelques TeV, certaines expériences
sont basées, non plus sur la détection de la lumiére Cherémkise par les gerbes dans I'atmosphere,
mais sur la détection des particules chargées qui la compdaSes particules, issues glaont I'énergie
est supérieure au TeV, atteignent le sol. Le principe ctnsisiétecter la lumiére Cherenkov émise par
ces particules au moyen de grands bassins (MILAGRO), desoitv&WC, dans un futur proche, voir
Sandoval et al. (2009)) remplis d’eau, ou encore de scitdilirs (Tibet 11l, Amenomori et al. (2008) ;
ARGO-YBJ, Cao et al. (2010)). Ces expériences ne sont dandggzendantes des conditions atmosphé-
riques et peuvent observer de jour comme de nuit 'ensemblgiad simultanément, mais font face, a
ces énergies, a des flux ddres faibles. Une revue de ces détecteur est présenté pas §609).
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Chapitre 5

Les telescopes imageurs Cherenkov
atmospherique

L'aventure incroyable de la détection des photorie trés haute énergie commence, pour ainsi dire,
dans une poubelle (voir figure 5.1), lorsque Galbraith &ede({t1953) découvrent que la lumiére Che-
renkov émise par les particules des gerbes atmosphérigudstectable et ce a I'aide d’'un équipement
assez simple : un miroir parabolique et un photo-multipdiaa couplé a un amplificateur, lui méme relié
a un oscilloscopk Toutes les deux minutes en moyenne, un bref flash de lumiéseimpportant que
le niveau de bruit de fond de ciel déclenche I'oscilloscdyais si la lumiére Cherenkov des gerbes at-
mosphériques se réveéle facile a détegtir route est encore longue avant la premiére découverted’u
source émettrice aux trés hautes énergies. En effet, gligtirles cascades produites parede celles
produites par les particules chargées n’a rien d’évidengjut d'ailleurs n’est pas tenté par les premieres
expériences. Le flux des sources va cependant s'avérergitils fue prévu, de fait, trop faible comparé
au fond hadronique pour faire I'économie de cette discratam qui demandera la mise en place de
techniques de détection de la lumiére Cherenkov plus sigphées.

Le principe de détection dea I'aide de télescopes imageurs de la lumiere Cherenkovsatinéoique
(ACT) est introduit dans la section 5.1. Les techniques deatién sont présentées dans la section 5.2,
notamment au fil de I'évolution des différents ACT qui ontctrda voie pour la génération actuelle de
détecteurs. Cette derniere, présentée dans le paragrapBeabouvert la porte d’une nouvelle astrono-
mie ; une pleine réussite qui va se traduire dans les annémsrgpar la mise en place de I'observatoire
international CTA Cherenkov Telescope Artagui sera brievement présenté dans le paragraphe 5.2.3.
Pour terminer, une vue d’ensemble des sources détectéles g T est dressée dans la section 5.3.

FiG. 5.1:Le premier détecteur de la lumiére Cherenkov des gerbessginée

riques est constitué d’un photo-multiplicateur de cingtoestres de diameétre
installé dans le plan focal d’un miroir parabolique de 25crma diamétre et
relié & un amplificateur dont la sortie est connectée a unllosciope. Il per-

met a Galbraith & Jelley (1953) de détecter pour la premiéis 1a lumiére

Cherenkov des gerbes atmosphériques.

!l'idée selon laquelle la lumiére Cherenkov émise par lesadss des rayons cosmiques constituerait une faible partie
(~ 0.01%) de la lumiere nocturne de fond de ciel revient a Blackett8)9C’est apres sa visite, durant laquelle il mentionne
cette prédiction aux deux scientifiques, que Bill Grabrattiohn Jelley ont I'idée de cette expérience.

2Ceci est possible grace a une électronique rapide, & lagBidliGrabraith et John Jelley avait accés & Harwell.



Les télescopes imageurs Cherenkov atmosphérique

FIG. 5.2: Schéma du principe de détection d'tiravec des télescopes imageurs Cherenkov atmosphé-
rique. Les deux télescopes symbolisés (hors I'échellepsgeant dans la zone baignée par la lumiére
Cherenkov de la cascade. La lumiére qu'ils collectent esdlfeée sur leur caméra pour former I'image

de la cascade. Extrait de Hinton & Hofmann (2009) ; I'imagelaeascade initiée par le provient de
simulations réalisées par Konrad Bernlohr.

5.1 Le principe

Le principe des télescopes imageurs Cherenkov (schénsatisa figure 5.2) repose sur la détection
de la lumiére Cherenkov émise par les particules secorsdd@da gerbe atmosphérique initiée par un
~ de trés haute énergie lorsqu'il interagit avec la haute sphere. Les ACT collectent une partie de la
lumiere Cherenkov émise par les cascades atmosphériquatirade grands réflecteurs optiques pour
former leur image sur une caméra constituée de photo-ricétipurs (PM). C’est a partir de ces images
gue les parametres de la cascade sont reconstruits etfanmstion réalisée.

Un + dont I'énergie est comprise entté0 GeV et quelquesleV — et pénétrant dans I'atmosphére
avec un angle d’incidence proche de la normale — produit engegélectromagnétique qui se développe
typiguement a une altitude de 10 km au-dessus du niveau derle&Qwtte cascade s'étend sur une lon-
gueur de quelques kilométres. Ainsi, pour des expérieritgies entre 1000 et 2000 metres d'altitude,
l'information en provenance dyincident est uniguement constituée de lumiére Cherenkeedne de
lumiere Cherenkov touche le sol jusqu’a des distances deagpentre 100 et 200 m de I'axe de la gerbe
(raltitude de développement, la longueur de la cascadaretgnséquent I'étendue de la tache de lumiére
au sol dépendent de I'énergie de la particule incident&tebdue de la tache de lumiere Cherenkov au
sol (qui augmente avec I'angle d'incidence glicomme illustré sur la figure 5.3) assure une surface
de collection de quelques dizaines de milliers de metreggaméme pour un détecteur de dimension
modeste. La détection indirecte par collection de la lueigherenkov est donc une technique adaptée
aux faibles flux de photons. De plus, I'énergie et la direction d’arrivée duincident peuvent étre re-
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Gamma ray

Particle cascade

FiG. 5.3: Schéma de la dépendance entre I'angle
Cherenkoy d’incidence duy et la surface au sol touchée par
la lumiére Cherenkov de la gerbe.

Detection area

construites a partir de la lumiére Cherenkov des gerbes@heagnétiques. En effet, la distribution de la
lumiere Cherenkov dans la caméra conserve la directiomieBarduy et la quantité de lumiére regue est
reliée au nombre de particules qui composent la gerbe, &meproportionnel a I'énergie duincident.

Le défi technique majeur de la discipline est la discrimaragntre I'émission Cherenkov provenant
des gerbes électromagnétiques créées par l'interactiom~det celle des gerbes issues de particules
chargées (principalement des hadrons). Ces derniérasphis nombreuses que les constituent le
bruit de fond important pour les détecteurs Cherenkov. Gagd, les gerbes hadroniques et électroma-
gnétiques se développent de maniere différente les unesuties (Hillas 1996) et celles issues des
peuvent étre, dans une certaine mesure, "reconnues". éinleff processus d’interaction a I'ceuvre dans
les gerbes hadroniques conduisent a une forte modificaéidiintpulsion transverse et a la création de
gerbes électromagnétiques secondaires (produites pasilatégration de pions neutres). Les cascades
hadroniques sont donc plus dispersées, produisant degsnpagfois morcelées et donnant une tache
de lumiere au sol plus irréguliere que pour une gerbe él@etgmétique. Ces derniéres sont au contraire
plus compactes et la dispersion temporelle des photonse@ker d’'une gerbe électromagnétique est
trés réduite, le front d’onde atteignant le sol ne dépagsasune largeur temporelle de quelques nano-
secondes. Les différences entre les images des gerbesigadi® et électromagnétiques sont illustrées
sur la figure 5.4.
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FiG. 5.4: Simulations de cascades initiées par-uiia) et par un proton (c) tous deux de 1 TeV. Leurs
images sont représentées en (b). Extrait de Hoffman et 2991
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FiG. 5.5:La premiére génération de télescopes Cherenkov atmospiteéri

o

(a) 1960-1964 : La premiere expérience de détectionydde tres (b)

1962 : John Jelley et Neil Porter
haute énergie réalisée par le "Ledebev Research InstirgeSituée construisent la deuxieme expérience de ce
en Crimée. Elle est composée de 12 miroirs de 1.5 m de diamétre type dans les collines irlandaises prés de
(provenant de projecteurs militaires) et a une énergie Iséeil.5 Dublin. Elle est composée de 2 miroirs de
TeV. Photographie extraite de Lidvansky (2006). 90 cm. Photographie extraite d'une pré-

sentation de T. Weekes.

= y
-

(c) 1968 : Whipple est le premier grand télescope de I'astromomiconstruit
sur le mont Hopkins en Arizona. Le réflecteur optique de 10 miametre est
composé de 250 miroirs et I'énergie seuil est désormais @eGV (avant dis-
crimination). Ce télescope, dont la technologie du détectians le plan focal
du réflecteur a évolué, est encore en activité aujourd’hmaiagde digitale : Smith-
sonian Institution, 1998.
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5.2 Evolution des techniques

5.2.1 Premiers pas : I'exploration des différentes techniges

Ce paragraphe présente les caractéristiques technigunegpales nécessaires a la détection gles
de trés haute énergie a l'aide des ACT. Les différents insnis qui ont exploré ces techniques sont
présentés de maniere succincte, une revue plus exhaustifestbire de I'astronomies des trés hautes
énergies est donnée par Weekes (2007).

Comptage : les premieres expériences

Les toutes premieres expériences de détection die trés haute énergie (voir figures 5.6a et 5.6b)
voient le jour au début des années soixante. Elles sontragrsta partir de composants simples (un ou
deux PM placés dans le plan focal d’'un miroir de projecteogrmbserver les sources dont le rayonne-
ment synchrotron vient d'étre mis en évidence (restes dersopae, quasars). Aucune discrimination
entre la lumiere des gerbes issues de photoes celle des gerbes issues de particules chargées n’est
réalisée par ces expériences. Le nombre de flash de lumi@&reridov est compté en pointant I'instru-
ment, d’une part dans la direction de la source, et d’autredaas une partie du ciel différente (supposée
vide de tout émetteuy) afin d’estimer le bruit de fond di aux gerbes issues de pégachargées. Etant
donné I'importance de ce bruit de fond, les flux des sourcast kkestimation est encore imprécise, se
révelent trop faibles pour que cette méthode d’extractiosignal par simple soustraction soit efficace
(Fruin et al. 1964). Une nouvelle prédiction du flux glgoour la nébuleuse du Crabe (Gould 1965)
motive la construction du premier grand télescope poutrbasmie des tres hautes énergies : Whipple.
Construit en 1968 (voir figure 5.6¢) sa grande surface dedin de 10 m de diameétre rend le télescope
plus sensible aux basses énergies. Au moment de sa comckiptiagerie n’'est pas prévue et, comme
les premiéres expériences, il fonctionne en mode comptagkd 1969); cependant les estimations
des flux dey sont encore trop optimistes et ni la nébuleuse du Crabe —cninguautre source — n'est
détectée. La discrimination entre les cascades électmétigges et hadroniques apparait donc comme
indispensable.

Imagerie et discrimination

La méthode de discrimination la plus efficace repose sur Iphodogie de I'image de la gerbe atmo-
sphérigue, qui contient aussi des informations permettametrouver la direction d’arrivée et I'énergie
du v incident. Cependant, toute information sur I'image de lebgeest perdue si la détection de lu-
miére Cherenkov est réalisée a I'aide d'un seul (ou deuxjgeimultiplicateur(s), sans compter que la
résolution angulaire de I'instrument est alors de 'ordeeattamp de vue du télescope. La technique
d’'imagerie des gerbes atmosphériques apparait donc comenétape obligatoire pour la détection des
sources émettrices au TeV a l'aide de télescopes.

C’est Whipple qui ouvre la voie de I'imagerie avec l'instibn, en 1983, de sa premiére caméra,
composée de 37 pixels d’'un diamétre @e5° (Cawley et al. 1985). En appliquant une méthode de
discrimination basée sur les paramétres de I'image deggeldfinis par Hillas (1985), Whipple détecte
la premiére source émettrice aux trés hautes énergieshldenge du Crabe, avec un signal significatif
abo aprés 50 heures d’observation (Weekes et al. 1989). L'émiske cette source semble stable, et sa
détection permettra de raffiner les coupures sur les parasndd I'image afin améliorer la discrimination
— coupures qui seront utilisées pour des observationsautés.
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FiG. 5.6:La deuxiéme génération de télescopes Cherenkov atmogp@aéri

p—— e

(a)1983-... : Whipple (imageur)

(c) 1995-2002 : un des cing télescopes du ré- (d) 1995-2002 : Durham Mark 6
seau HEGRA

Pixelisation fine et électronique ultra-rapide

L'expérience CAT (Barrau et al. 1998) est dotée d’'un réfiectptique de 5 m de diamétre, plus petit
gue celui de Whipple. La petitesse de la surface réfléchissmt cependant complétement compensée
par la pixellisation fine (plus de 500 PM @el2°) de sa caméra qui est de surcroit dotée d’'une électro-
nigue ultra-rapide (déclenchement de I'ordre de la narmss). Ces deux caractéristiques permettent
de baisser I'énergie seuil de I'expériences@ GeV et d’obtenir des performances équivalentes a celles
de Whipple. L'électronique rapide, située directemenisdarraméra et dans le contrepoids du télescope,
permet de minimiser la taille de la fenétre d’'intégratiopatla-méme la contribution du bruit de fond de
ciel. La pixellisation fine permet quant a elle une analygaitiée des images qui implique une meilleure
discrimination entre les et les hadrons et une meilleure reconstruction des paresngtiysiques dtt
incident (Le Bohec et al. 1998).

Imagerie stéréoscopique

Utiliser un réseau de télescopes permet I'observation etertisnagerie stéréoscopique” : chaque
télescope touché par la lumiere Cherenkov prend une imalgend@&me gerbe, sous un angle de vue par-
ticulier. Les différentes images permettent alors uneleai reconstruction des informations relatives
a la particule incidente, notamment sa direction d’arrivegermettent également I'amélioration de la
discrimination entre les et les hadrons. Cette technique a été testée pour la prefoignear I'expé-
rience HEGRA (HEGRA Collaboration et al. 1999) qui est cosgmde 4 puis 5 télescopes. L'optique
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de 3 m de diamétre et la caméra (271 PM) des télescopes samd arobitieuses que celles de CAT. Le
réseau de détecteurs bénéficie cependant des avantagesté@tédacopie, ce qui lui permet d’atteindre
une sensibilité et une résolution angulaire comparable.

La seconde génération d’ACT (voir figure 5.6) rassemble \Whigdoté d’'une caméra), HEGRA,
CAT mais aussi le télescope Durham Mark 6 (voir Chadwick e{1896)). Elle a montré qu'il était
possible de détecter une source dont le flux est @& du Crabe er- 100 h d’'observation et a conduit
a la construction de la génération actuelle d’ACT.

5.2.2 Conjuguer les acquis et ouvrir la porte de I'astrononme ~ des tres hautes énergies

La génération actuelle de détecteurs Cherenkov atmosjpieéa su conjuguer les acquis de la gé-
nération précédente pour augmenter la résolution angukainéliorer la sensibilité et baisser le seuil en
énergie des expériences.

Les télescopes actuels

H.E.S.S. (qui sera présenté en détail dans la partir HHNRMRAS et CANGAROO Il (voir figure
5.7) ont pris le relais de HEGRA en adoptant un mode d’'observatéréoscopique. En 2004, H.E.S.S.
est le premier télescope de la nouvelle génération a emreergice avec ses quatre télescopes (Hinton
2004¥. Son mode d’observation stéréoscopique, ses grands eéflsaptiquesi m de diamétre), la
pixellisation fine et I'électronique rapide de ses camérafont I'expérience la plus performante de sa
génération, et ce jusqu’a l'arrivée de VERITAS (Maier e28108), dont la conception et par conséquent

H.E.S.S. a commencé la prise de données dés l'installatigmemier télescope en juillet 2002. L'année 2004 marque le
début du fonctionnement du réseau de quatre télescopema pémsibilité.

(a)H.E.S.S.

(c) CANGAROO Il (d) VERITAS

FiG. 5.7:La troisieme génération de télescopes Cherenkov atmasjpleér
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ACT Lat. Long. Alt. N Surf. Réfl. Pixels C.d.V. E. Seull Sens.
[’ [m] [m?] ] [TeV] [% Crabe]
H.E.S.S. -23 16 1800 4 107 960 5 0.1 0.7
MAGIC Il 29 18 2225 2 234 234 35 0.06 0.8
VERITAS 32 -111 1275 4 106 499 3.5 0.1 1
CANGAROOIIII  -31 137 160 3 57.3 427 4 0.4 15
TACTIC 25 78 1300 1 9.5 349 3.4 1.2 70
Whipple 32 -111 2300 1 75. 379 2.3 0.3 15

TAB. 5.1: Caractéristiques et performances des ACT actuellementriice. De gauche a droite on
trouve, le nom des ACT, leur latitude et longitude (Lat. Lprgaltitude (Alt.) & laquelle ils sont situés,

le nombre de télescopes qui compose le réseau (N), la sudfiéehissante de chacun des télescopes
(Surf. Réfl.), le nombre de pixels (Pixels) et le champ de @u#:V.) de chaque caméra, I'énergie seuil
de I'expérience (E. Seuil) et sa sensibilité (Sens.), @éfiomme le flux minimal détectable et significatif
abo en 50 heures.

les performances sont dans I'ensemble similaires a cedled.B.S.S. De son cété, CANGAROO llI
(Enomoto et al. 2006) est composé de quatre télescopes/)umdeux date de la premiére phase de
'expérience (Ebisuzaki & et al. 1991) et n’est plus utilis&ensemble de ce réseau a, pour des raisons
techniques, une sensibilité inférieure a ses contemsrain

Le télescope MAGIC (Cortina 2005), avec ses 17 m de diamesdtde plus grand de sa génération. Il
est construit avec deux objectifs majeurs : étre capableadifier sa direction de pointé rapidement pour
répondre aux alertes de GRBdmma Ray Burdtet atteindre le seuil en énergie le plus bas possible.
Une amélioration récente lui permet d’exploiter I'infortiea temporelle le long de I'image des gerbes
atmosphériques (Tescaro et al. 2008). Afin de bénéficier Wsages de la stéréoscopie, MAGIC a
construit un télescope identiqgue au premier, opératiodaplis 2009 (Moralejo 2009) ; MAGIC Il est
représenté sur la figure 5.7b.

En Inde, le télescope TACTIC, en service depuis 2001, a désrpeances davantage semblables a
celles des détecteurs de la génération précédente. Unawotélescope (MACE) de 21 m de diamétre
associé a une caméra del400 pixels est prévu pour 2011 et congu pour atteindre une énsegiil de
30 GeV (Yadav & for the HIGRO collaboration 2009).

Les caractéristiques techniques et les performances ffi@®dtis télescopes actuellement en activité
sont rassemblées dans le tableau 5.1.

Ainsi dotée des avantages techniques qui ont conduit a leugéde des premiéres sources~de
de trés hautes énergies, la génération actuelle de téleseopermis de définir I'astronomiedes trés
hautes énergies comme une discipline a part entiere.

Le futur proche : H.E.S.S. Il

H.E.S.S. passera bient6t dans la deuxieme phase de I'expéravec I'ajout d'un télescope de 28
m de diamétre au centre du réseau actuel, doté de la mémelegierde déclenchement que H.E.S.S.-
I, mais de mémoires analogiques plus évoluées. La surféiéehissante de ce nouveau télescope est
de ~ 600m?2. Sa caméra tient dans un cylindre 8l m de diamétre et offre un champ de vue de
3.5°. La distance focale a laquelle elle est fixée esB8en, choisie de maniére a ce que la quantité
de bruit de fond de ciel collectée par chacun des 2048 pixgidasméme que celle collectée par les
pixels des quatre autres télescopes. L'utilisation de$1E-Il en mode mono-télescope devrait permettre
d’atteindre un seuil en énergie @@ GeV. En mode stéréoscopique, ce cinquieme télescope devrait

54



Evolution des techniques

permettre d’améliorer la reconstruction des images etrailsiité de l'instrument d’un facteur 2. En
cours d'installation, H.E.S.S.-ll devrait prendre sesmgges données en 2012.

5.2.3 Voir grand : construire un observatoire mondial

La prochaine étape prévue dans le développement de I'astiery des trés hautes énergie est CTA.
Ce projet international, rassemble deux réseaux de tgdescain pour I'hnémisphere sud, principalement
orienté vers |'étude du plan galactique, et un pour I'néimésp nord, dédié aux sources extragalactiques.
CTA reprend comme base la technologie de la génération llectie détecteurs, maitrisée et efficace,
pour construire des réseaux d’une toute autre envergussolhjectifs principaux qui guident sa concep-
tion sont I'amélioration de la sensibilité (d’'un ordre deagdeur) et de la résolution angulaire (d'un
facteur 5, pour étudier la morphologie des sources), maisi éaflexibilité, c’est-a-dire la possibilité de
pointer plusieurs sources simultanément en utilisanédifites parties du réseau. Cette derniére caracté-
ristique est un atout majeur notamment parce qu’elle midtips régions du ciel couvertes et augmente
la capacité de balayage de linstrument — qui, dans le damextragalactique, fait actuellement dé-
faut a I'astronomiey des tres hautes énergies. La configuration exacte du réseanare en phase
d’étude, mais la faisabilité des objectifs a atteindre a éé¢ vérifiée par simulation Monte Carlo pour
des réseaux rassemblant plus d’une soixantaine de téessoypec un si grand nombre de télescopes, le
challenge réside dans l'industrialisation de toute lamhalke construction en maitrisant les colts et dans
'automatisation de I'utilisation du réseau.

D’autre part, et contrairement aux réseaux de télescopeslacCTA sera un observatoire, ouvert a
des propositions d’observation extérieures au consoytaimont les données seront rendues publiques.
Celaimpligue la mise en place d’'un centre de données siigrEs qui fournira des données pré-traitées,
les outils d'analyse et la possibilité de venir se formen lgilisation.

Le projet CTA, sa conception technique et ses objectifssifigues sont présentés en détail dans la
lettre d’intention du CTA Consortium (2010).

1 km

(a) (b)

FiG. 5.8: La réseau CTA : une vue d'artiste (a) et une configuration gugéometteuse d'apres les
simulations (b). Sur la figure (b), la taille des cercles asfportionnelle au diamétre des 59 télescopes
utilisés pour cette configuration a savoir, 7m, 12m et 24ntreis de (CTA Consortium 2010).

55



Les télescopes imageurs Cherenkov atmosphérique

5.3 Les sources détectees par les ACT : points forts

Cette section présente les points forts des résultats dmbxation actuelle d’ACT.

5.3.1 Sources galactiques

L'actuelle génération d’ACT a permis d’augmenter d'un erdie grandeur le nombre de sources
galactiques détectées erde trés hautes énergies, principalement grace au balayaglardgalactique
réalisé par H.E.S.S. depuis sa mise en service en 2004. Raginquantaine de sources galactiques
détectées, la plupart sont encore sans contrepartie fi@endiux autres longueurs d’onde. Nous listons
ici les principaux résultats

— La premiere source détectée aux tres hautes énergiesnéstuleuse du pulsar du Crabe. Depuis
la mise en service de H.E.S.S. et le balayage du plan galactig nombreuses nébuleuses, dont la
majorité est plus agée que le Crabe, ont été mises en évideette classe constitue la population
galactique la plus importante détectée a ce jour, avec gudddsources identifiées et au moins
une dizaine de candidats. Ces nébuleuses de pulsar sowoidesss— en grande majorité étendues,
alors que le Crabe reste une source encore ponctuelle pstrohomiey — associées aux pulsars
d’'ages allant d’environ quelques milliers d’années a quedadizaines de milliers d’années. Les
dimensions physiques de ces objets, révélées par HESSaseert impressionantes, allant de
guelgues parsecs a plusieurs dizaines de parsecs. En rdyons nébuleuses sont bien moins
étendues, ce qui peut étre compris en prenant en consaiétattemps de refroidissement plus
court des particules émettrices dans cette gamme de lorggdiemde (via processus synchrotron)
comparé a celui des particules responsables de I'émissiopn-inverse au TeV. L'observation
de ces PWN aux trés hautes énergies associée a celle dansneeghes rayons X permet de me-
surer le champ magnétique de ces objets. Il a été ainsi déénqure la densité d’énergie contenue
dans les particules au sein de ces sources est beaucoumphrsante que celle contenue dans le
champ magnétique.

— Une vingtaine de sourcessont associées, directement ou indirectement, aux SNR.drpho-
logie en coquille de cing d’entre elles a été résolue au TeVHR.S.S., prouvant I'existence de
particules accélérées a des énergies supérieures a lmeafgaleV dans les chocs étendus de ces
objets : RXJ1713.7-3946 (Aharonian et al. 2004b), RX JOB3522 (aussi connu sous le nom de
Vela Jr.,Aharonian et al. (2007f)), RCW 86 (Aharonian e2&09d), SN 1006 (H.E.S.S. Collabo-
ration et al. 2010f) et HESS J1731-347 (Aharonian et al. 2aD08e dernier constitue le premier
objet de ce type découvert a partir de I'observation au tagsds énergies puis identifié en radio.
Sil'accélération de particules est avérée dans ce typgal®la question de la nature de ces par-
ticules — leptons ou hadrons — n'est pas tranchée. Ceperdamtbservations de quelques SNR
assez vieux¥ 10* ans) mais aussi, dans le cas du SNR W 28, celle des nuagesuaokEssitués
a sa périphérie (Aharonian et al. 2008f), constituent dedlti@s importants qui tendent a prouver
gue les SNR accélérent des rayons cosmiques de type hadgoin effet, puisque les électrons
perdent leur énergie par rayonnement synchrotron plusquiits n'en gagnent par accélération,
les SNR assez vieux sont considérés comme peu efficaces qualérar les électrons a de trés
hautes énergies ; I'émission observée au TeV venant de ¢efs @oovient donc trés probable-
ment de I'accélération de protons ou de noyaux. L'obseymadiix trés hautes énergies des nuages
moléculaires vient renforcer cette idée puisque cettestamisigne l'interaction de protons ou de
noyaux accélérés avec la matiére des nuages moléculaires.

— Trois systémes binaires ont été clairement identifiés awre PSR B1259-63 est certainement un
systeme binaire de type PWN. |l est visible aux trés hautegg@s, avec une périodicité de 3.4
ans, lorsque le pulsar passe a proximité de son compagétmild’ massive SS 2883, et interagit
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avec son disque de matiére (Aharonian et al. 2005a). Lesd#ecélération et d’émissiondes
deux autres, LS 5039 (Aharonian et al. 2005b) et LS 1+61 30Bgr et al. (2006c), Acciari et al.
(2008b)), ne sont pas encore clairement déterminés.

— Notons également que I'émission pulsée aux trés hautegiéna été détectée par MAGIC pour
le pulsar du Crabe (Aliu et al. 2008) en utilisant un systemeléclenchement spécifique pour la
caméra, adapté pour les sources ponctuelles pulsées agikénae I'ordre de la dizaine de G&V

— Lacollision des vents puissants des étoiles massivesgipprroduire des chocs capables d’accélé-
rer des particules a des énergies supérieures au TeV. Qegiterprétation possible de I'émission
~ observée par H.E.S.S. en provenance de I'amas d’étoilesiveasNVesterlund 2 (H.E.S.S. Col-
laboration et al. 2010b), mais la découverte d’'un putsagar Fermi a rendu ce scénario moins
intéressant que celui d’'une émission de type PWN.

— Au centre de la galaxie, une source ponctuelle est détaesgetrois contreparties possibles — dans
la fenétre d’erreur de la résolution angulaire de H.E.Siid_de ses contreparties, le SNR Sgr A,
est exclue avec un grand degré de confiance grace a des tioserdarant lesquelles la précision
de pointé a été améliorée (a I'aide de dispositifs annexesod#rdle de pointé CCD, H.E.S.S.
Collaboration et al. (20109)) ; le trou noir géant au centendtre galaxie et un possible PWN
récemment détecté en X sont les objets candidats pour egpli¢mission observée par H.E.S.S.
dans cette region.

5.3.2 Sources extragalactiques

Aprés la découverte de I'émission au TeV de la nébuleuse dbeCen 1989, la seconde source
découverte au TeV est le blazar Mkn 421 (Punch et al. 199)uiBeprés d’'une trentaine d’AGN a été
détecté avec les ACT. L'émission de ces objets aux trés haéuagrgies est atténuée par I'absorption due
au fond diffus infrarouge — une absorption qui augmente &velistance — mais I'effet d’horizon créé
décroit rapidement comme I'énergie diminue, d’'ou la nétesinstruments avec des seuils en énergie
plus bas. Malgré des distances bien plus importantes, tiewns sursauts d’activité certains AGN sont
cependant dix fois plus brillants que les sources galaesidas plus fortes. Les résultats principaux
obtenus a partir de la détection de ces objets par les ACTpsésentés dans le chapitre 3.

Dans la population de sources extragalactiques observde\dues AGN représentent la quasi-
totalité des objets détectés. Les deux exceptions remalepuaont des galaxies a flambée d'étoiles
NGC 253 (H.E.S.S. Collaboration et al. 2009) et M 82 (VERIT&8Ilaboration et al. 2009), dont la
détection confirme le lien entre la production de rayons é@ges et la formation, vie et mort des étoiles
massives.

4La détection par Fermi d’une cinquantaine de putsaet la mise en évidence d'une coupure & quelques GeV de leur
émission, a cependant relativisé cette détection de MAGIC.
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Chapitre 6

Fermiet les autres expériences spatiales

Aux trés hautes énergies, I'observation des sources ageddd?! s'effectue en mode pointé en
raison de leur champ de vue restreint. Le choix des sourcéserner est donc fortement orienté par
les observations aux autres longueurs d’'onde. Parce guiire des longueurs d’onde contigués a celles
des ACT et parce qu'il observe principalement le ciel en mumlayage Fermi constitue un partenaire
de choix pour ces expériences. Pour cette raison, mais paiss que I'étude présentée dans la partie
V utilise les informations de son premier catalogue d’AGalcbapitre est principalement consacré a la
description des instruments a bord du sateHgemi.

Dans une premiere section, I'historique des différentsli#as de I'astronomiey est brievement
passé en revue. Le seconde section prédearai ainsi que les caractéristiques et performances de son
instrument principal, l&arge Area Telescop@AT).

6.1 Vue d’ensemble des satellites et de leur détecteurs

Le premier satellite a détecter des sources dans le domaeeSAS-2 (Kniffen et al. 1973). Lancé
en 1972, sa mission dure un peu plus d’un an. Il couvre legi@sede20 MeV a1 GeV et détecte trois
sources galactiques : le Crabe, Vela et Geminga. Entre 19@B2, COS-B observe le ciel 86 MeV a
6 GeV ; il détecte 25 sources dont la premiére extragalactiqublakar 3C 273 (Bignami et al. 1981). En
1990, le lancement dGompton Gamma-Ray ObservatqyGRO) marque un tournant dans I'histoire
de l'astronomiey. A son bord, 4 instruments : BATSB(rst And Transient Source Experimedédié
a l'observation des GRB entd® keV et 100 keV, OSSE Qriented Scintillation Source Experimgiojui
observe entré0keV et 10 MeV, COMPTEL (maging COMPton TELescopgour lesy de 1 MeV a
30 MeV et surtout I'instrument phare, EGREErfergetic Gamma-Ray Experiment Teles¢ag@nsible
aux énergies dg0 MeV a30 GeV et qui découvre 270 sources (Hartman et al. 1999). Cettéanisst
interrompue en juin 2000 suite a la perte de deux des troesgppes du satellite et a I'épuisement du
gaz dans la chambre a étincelles ' EGRET.

Depuis 2002, INTEGRAL INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laborajoryqui, en obser-
vant les photons de 15 keV a quelques MeV, est a la frontiéire €astronomiey et le domaine des
rayonsX durs — a pris le relais de BATSE et OSSE. Une revue de ses camgigres années d’activité
est présentée par Beckmann (2007).

Actuellement deux satellites couvrent les énergies au del0 MeV : AGILE (Astro-rivelatore
Gamma a Immagini LEggeycet Fermi (voir la section 6.2). AGILE est lancé en 2007, et a depuis
observé une cinquantaine de sources edreleV et 50 GeV (Pittori & AGILE Collaboration 2010).
Sa technologie est similaire a celle de l'instrument ppatide Fermi mais sa surface de collection

! Atmospheric Cherenkov Telescope
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(500 cm?) et son calorimétre (1.5 longueurs de radiation) plus elifi conférent une sensibilité de
I'ordre de celle ’EGRET.

Pour étre complets, signalons que le lancement d’AM&dpHa Magnetic Spectromeleet son
installation sur la Station Spatiale Internationale satw@lement prévus pour la fin février 2011. Dédié
a la mesurer du flux de rayons cosmiques, son spectroméfpermettra aussi de mesurer tegntre
1 GeV et 300 GeV avec une sensibilité trois a quatre fois moins bonne que defermi.

6.2 Le satellite Fermi

Le satelliteFermia été lancé en juin 2008. Il est composé de deux instrumeatsAT (Large Area
TelescopegAtwood et al. (2009)), présenté dans le paragraphe suidant la sensibilité est environ
dix fois supérieure a celle d’'EGRET, et le GBIM&dmma-ray Burst MonitgrMeegan et al. (2009)) —
composé de 12 détecteurs d'iodure de sodium et de deux eléte@u germanate de bismuth placés
autour du satellite — dédié a I'étude des sursauSRB).

Fermiobserves5% du temps — il est désactivé lors du passage au-dessus dmbasud-atlantique,
car la faiblesse du champ magnétique terrestre dans cgiter@oumet le satellite a un flux de rayons
cosmiques important, susceptible d’'endommager certarsed composants. Il fonctionne principale-
ment en mode balayage du ciel mais posséde également un miode ¢t il est capable de se diriger
automatiquement en cas de détection d'un GRB. En mode lggagan large champ de vue — qui couvre
20% du ciel — lui permet d’observer tout le ciel en moins de trasres.

6.2.1 LeLAT

Le LAT, schématisé sur la figure 6.2.1, est un télescope addfpaires. Il est composé de 16 tours
identiques, chacune intégrant un trajectographe (Joh2@@n), un module de calorimétre (Grove et al.
2007) et I'électronique d’acquisition. Le tout est entodhén bouclier anti-coincidence pour rejeter les
particules chargées, principale composante du bruit d fogs données qu’il enregistre sont récupérées
toutes les trois heures, aprés un premier filtrage réaliséra (Hughes et al. 2007) pour minimiser
linformation a transmettre étant donnée la bande passasteinte.

Le LAT est sensible aux énergies ertfeMeV et300 GeV. Au dela del GeV et au centre du champ
de vue, la surface effective de collecte, qui tient compti&aéponse de I'instrument et de la chaine de
reconstruction des événements, est de l'ordré aé.

Le trajectographe

Le trajectographe convertit ke incident en paires* et enregistre leur passage pour déterminer la
direction d'arrivée duy. La production de paires se fait dans de fines feuilles de Siengdun matériau
au numéro atomique élevé afin d’augmenter la probabilititeraction duy), intercalées entre les détec-
teurs de particules chargées : des pistes de siliciititcgn Strip DetectarSSD). La détection en trois
dimensions de la particule est assurée par I'arrangemsr@8B, empilées perpendiculairement les unes
par rapport aux autres. La résolution angulaire du LAT vaniéonction de I'énergids du~ incident (en
gros enl/\/E, avec une légére dégradation aux énergies les plus hadgd&)rdre de5° 2100 MeV et
incidence normale, elle s’améliore significativement adé&&mergie avec une résolution @é° pour un
~ del10 GeV.
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Le calorimétre

Le calorimétre mesure I'énergie déposée parlesle la cascade initiée dans le trajectographe qui
permettra de remonter a I'énergie duncident. Il est constitué de 16 modules (un par tour) chacun
contenant 96 cristaux de lodure de Césium dopé au Thallium Besquels les particules créent une
cascade dont la lumiére est recueillie puis convertie emasiglectrique proportionnel a la quantité de
lumiere regue et donc a I'énergie de la particule. Chaqtat®est recouvert d’'un matériau réfléchissant
et équipé a chacune de ses extrémités de deux diodes : ueegopeti mesurer les grands dépodts d'énergie
(entre2 MeV et74 GeV), et une grande qui permet la mesure des faibles énergidsy@) MeV) avec
une grande précision. Le fait d’avoir un jeu de diodes a chaytrémité du cristal permet de déterminer,
par comparaison des intensités lumineuses, la coordoonéiudinale du lieu d’interaction entre la
particule et le cristal. Grace a cette information suppldtaiee, la cascade initiée parjesst reconstruite
en trois dimensions jusque dans le calorimetre. Les caisigi@es de cette cascade sont alors utilisées,
en plus de la mesure de l'intensité lumineuse dans les elifféicristaux, pour améliorer la reconstruction
de la direction et de I'énergie de I'évenement. Pour les@iste basse énergie, I'énergie déposée dans
le trajectographe est également prise en compte au moméntetmnstruction. La résolution en énergie
obtenue est de I'ordre dé&)% au dela dd GeV.

Le bouclier anti-coincidence

Situé au-dessus de I'atmosphére terresteemi est bombardé en permanence par le rayonnement
cosmique, principalement constitué de particules charggei déclenche le LAT (pour chaquele
détecteur recoit0® a10° particules chargées). La sensibilité de Fermi est attgirdiee a un rejet efficace
de ce bruit de fond, assuré par le bouclier anti-coincidéAog-Coincidence DetectpACD, Moiseev
et al. (2007)) et a sa grande surface de collection.

L'ACD est constitué d'un empilement de scintillateurs filases, traversés incognito par gnmais
dans lequel une particule chargée dépose une partie de sayie2riJn dépbt d’énergie dans I'ACD,
en coincidence avec une détection dans le trajectograpiecatorimétre, conduit donc a un rejet de

Trajectographe

| Calorimétre I

FiG. 6.1:Schéma du LAT avec la vue sur le trajectographe et le caldrémiune de ses 16 tours.
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I'évenement — une méthode qui rejette efficacendorit7% des particules chargées.

Le bouclier est concu de maniére a réduire le phénoméneodiaiit? qui peut se produire pour les
~ les plus énergétiques-(GeV) si les paires:* ressortent du détecteur et par conséquent déposent de
I'énergie dans I'ACD. Grace a sa segmentation, I'’ACDFéemi est capable de déterminer si la particule
entre ou sort du détecteur et permet au LAT d’étre sensibldautes énergies.

6.2.2 Survol des résultats dé&ermi

Sans entrer dans un bilan scientifique exhaustif du LAT,ques chiffres, et une carte du ciel (voir
figure 6.2) permettent de prendre la mesure de la moissorsdiats fournis par I'instrument. En un an
d’observation, prés de 1500 sources ont été détectées @lado2010e).

La grande majorité~ 80%) desy regus par le LAT provient de I'’émission diffuse de notre geda
produite par l'interaction des rayons cosmiques avec leg@s moléculaires du milieu interstellaire.
Cette émission est modélisée (Strong et al. 2009) en uiilisa informations disponibles sur la réparti-
tion et la densité des nuadest sur la propagation des rayons cosmiques dans la Galaxiepprmettre
d'isoler les sources du fond diffus, notamment dans le ptdaagique.

Différentes classes d'objets sont observées dans notgigalpulsars, nébuleuses de pulsar, restes
de supernova, systémes binaires, ainsi que certainesesosans contre partie aux autres longueurs
d’'onde. Mentionnons en particulier la population de p@sadétectés paFermi. En seulement 6 mois,
Fermi a détecté 46 pulsars, dont 16 ont été détectés saltisdticn des éphémeérides radio (Abdo et al.
2009c), c’est-a-dire en recherchant les périodes a I'deeliplind search’). Et, pour la premiére fois,
I’émission~ de huit pulsars "milliseconde" a été mise en évidence (Albab 2009d). L'étude spectrale
de ces objets a partir des observationgeieni semble privilégier les modéles de typater Gapou? ? ?
Gapdans lesquels I'émission proviendrait d'une zone situéegpees la derniére ligne de champ ma-
gnétique fermée — par opposition au modetdar Gapdans lequel 'émission proviendrait des zones
proches des pbles magnétiques de I'étoile a neutrons.

Dans le ciel extragalactique, plusieurs centaines de GRBtérdétectés avec le GBM et une ving-
taine par le LAT (Granot et al. 2010).Le LAT a également ditefeux galaxies a flambée d'étoiles
NGC 253 et M 82 (celles également détectées par H.E.S.S.RIMES, respectivement). Mais surtout,
Fermi a détecté prés de 700 AGN introduites dans le paragf®fibdo et al. 2010b). Cela représente
prés de la moitié des sources détectées par le LAT en 11 mois.

Fermi, dont la sensibilité ne va cesser d'augmenter grace audggagontinu du ciel, ré-ouvre cette
fois-ci en trés grand la fenétre sur le ciel dans le domainkleM et du GeV, avec a la clef encore bien
des surprises comme par exemple la découverte récente tenmi&pe nova détectée en(Abdo et al.
2010f).

2Un phénoméne qui avait justement dégradé les performarEERET & haute énergie.
3Connus a partir des cartes d’absorption moléculaire.
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The Fermi LAT 1FGL Source Catalog

AGN . : SNR
AGN-Blazar 5 : PSR PWN
AGN-Non Blazar
' No Association | Starburst Galaxy PSR w/PWN
[1 Possible Association with SNR and PWN Galaxy Globular Cluster
Possible confusion with Galactic diffuse emission » HXB or MQO

FIG. 6.2:Carte du ciel vu par Fermi apres 11 mois d’observation.
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Lexpérience H.E.S.S. : présentation et
description de I'analyse






Chapitre 7

Présentation générale de I'expérience
H.E.S.S.

L'expérience H.E.S.S. est constituée d’'un réseau d’imag€berenkov de troisiéme génération qui
associe les points forts des instruments de la génératémégente. Elle posséde de grands miroirs (13
m) comme Whipple, des caméras dotées d’'un électroniquerapide avec un grand champ de vue
comme CAT et utilise la stéréoscopie comme HEGRA. La sditéibia résolution angulaire et le seuil
en énergie ainsi obtenus font de I'expérience la plus pmidote de sa génération, une position qu’elle
partage avec VERITAS depuis 2008.

7.1 Lesitede H.E.S.S.

En Namibie, a une centaine de kilométres de Windhoek, laalapie site de I'expérience H.E.S.S.
(voir figure 7.1) regroupe les caractéristiques optimalés @étection desy par imagerie Cherenkov.
La faible densité de population (un a deux habitants pamiékoe carré) et I'éloignement de toute ville
garantissent une pollution lumineuse artificielle minienak 1800 m d’altitude, I'instrument est idéa-
lement placé pour observer le développement des gerbesg dest I'énergie se situe entri®0 GeV
et plusieurs dizaines de TeV. Le climat semi-désertique affexcellentes conditions météorologiques ;
I'atmosphere est pure et les profils de températures et dsiprns — nécessaires pour évaluer I'absorp-
tion de la lumiére Cherenkov — sont connus grace a des étedds dans la région. Avec un champ
magnétique deux fois plus faible que sur le site des autrpériences Cherenkov (0.2 Gauss, anoma-
lie sud-atlantique), la reconstruction des gerbes edlitéaicar les particules qui les constituent sont
moins déviées. Au dela des avantages techniques, la poditisite (longitude 16°30’00.8"E, latitude :
23°16'18.4”S) permet I'observation d’'une grande partie du plan galaetigt constitue un atout pour la
diversité de la science accessible par I'expérience.

Les quatre télescopes de I'expérience H.E.S.S. ne sonépaells instruments présents sur le site.
Une station météo installée a quelques metres des télespepaet les contrbles réguliers de I'atmo-
sphere nécessaires pour évaluer les conditions d’obgervat pression, la température, la direction et
la vitesse du vent sont mesurées et enregistrées en méme gempes données. Un radiométre infra-
rouge détecte l'arrivée de nuages sur le site. La répartités diffuseurs — principalement des poussiéres
ou du sable soulevés par le vent — sur une dizaine de kilosndiadtitude est déterminée par un lidar
infrarouge qui détecte également la présence de couchgeumes. Quant a la basse atmosphére, sa
transparence est contrélée a I'aide d’'un récepteur congiagsé caméra CCD installée sur le site et de
photodiodes luminescentes (LEDSs) installée¥) am, sur le plateau du Gamsberg. Par ailleurs, chaque
télescope est individuellement équipé d’'un radiometnainiige pour détecter la présence éventuelle de
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FiG. 7.1:Vue aérienne des quatre télescopes de I'expérience H.E.S.S

nuages dans le champ de vue.

Quelques télescopes qui observent le ciel a d'autres lemguwktonde sont également présents sur
le site. Installé depuis 2006, le télescope optique ATOMegstusivement dédié au suivi des sources
H.E.S.S. Il est venu rejoindre ROTSE I, un autre télescopgque, qui fait partie d’'un réseau (voir
cite2003PASP..115..132A) destiné a I'observation desasiisy en cas d’alerte externe et qui consacre
au minimum20% de son temps d’observation aux sources H.E.S.S.

7.2 Lestélescopes du réseau H.E.S.S.

Les quatre télescopes de I'expérience H.E.S.S. sont stuwékes axes nord-sud et est-ouest, aux
coins d’'un carré dd20m de coté (voir figure 7.1). Un tel maillage assure une préséécgiente de
plusieurs télescopes dans le cone de lumiere Cherenkoe adhéme gerbe — pour plus de précision
sur la détermination de la distance optimale entre lesdéfes voir Guy (2003) — ce qui maximise les
performances stéréoscopiques : reconstruction des ée@teet discrimination-hadron. Par ailleurs,
cet éloignement permet le rejet des événements muoriquése déclenchent qu’un seul télescope.

Les quatre télescopes sont reliés au systeme d’acquisiiotmal fonctionnant sur une ferme d'une
trentaine de PC. Cette derniére est située dans le batimeabite également la salle de commande.

Les dispositifs principaux qui composent les télescopdsuetsire, miroirs, caméra — sont présentés
ci-dessous.
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FIG. 7.2:La structure des télescopes H.E.S.S.

Masse totale 37.7 tonnes
Déplacement en azimut 385°
Déplacement en zénith —35°al7s°

Vitesse de déplacement maximale 100° min~!

Vitesse du vent maximale autoriséd 60 km h—!
- pendant la prise de données 50kmh~!
Précision de pointé 0.01°

TAB. 7.1: Caractéristiques techniques de la monture des télescofessts.

7.2.1 La structure de chaque télescope

La structure des télescopes (voir figure 7.2 et Bernlohr.¢280D3)), en acier et donc trés rigide, est
de type alt-azimutal. Ses caractéristiques sont résunaéesld tableau 7.1. Quatre bras maintiennent
la caméra au plan focal du télescope et la calotte sphérigue structure supporte les miroirs. Deux
caméras CCD y sont également installées — prenant la pladewemiroirs — une au centre, face a
la caméra, l'autre a son c6té, pointant directement vergelelles sont utilisées pour les corrections
de pointé par suivi d'étoiles (en comparant I'image forméasichacune des caméras, voir Guy (2003)
pour une description détaillée de la méthode) et pour haligent des miroirs dont dépend la résolution

1|l s’agit d’événements dus & la lumiére Cherenkov émise &ebaltitude par des muons qui passent & proximité des
télescopes. Ces événements donnent une image en formealroomplet ou partiel.
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FiG. 7.3: L'optique des télescopes H.E.S.S.

(b) Schéma du montage Davies-Cotton. (c) Fixation des miroirs a la structure.

angulaire des télescopes.

7.2.2 Les miroirs

Chaque télescope dispose, pour focaliser la lumiere Ckevates gerbes atmosphériques sur le plan
focal de la caméra, d’'une surface réflective composée de 38rsifixés sur une calotte sphérique de
13 m de diamétre. Ces miroirs circulaires @écm de diamétre sont en verre aluminé avec une couche
protectrice de&5iO-. La réflectivité des miroirs, initialement de I'ordre 8&%, a diminué d’environt0%
du fait des intempéries et du sable emporté par le’vérat calotte sphérique sur laquelle sont placés

%La ré-aluminiage progressive des miroirs a commencé cob@edi, les données de cette thése ne sont pas concernées.
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les miroirs a une focale d&> m. Les miroirs y sont positionnés selon le montage Daviese@dioir
figure 7.4b) qui est un compromis entre le montage minimikanisochronisme des photons Cheren-
kov (montage parabolique) et celui minimisant les abematide coma loin de I'axe optique (montage
sphérigue). C’est un montage courant parmi les imageurse@kev (Whipple, CAT).

Chaque miroir est fixé a la structure par un dispositif tridage dont deux des points d'attache
sont mobiles et peuvent étre actionnés a distance (voirefigdic). Ce systeme permet I'alignement des
miroirs. En orientant chacun d’eux, I'image d’'une étoilé @®jetée sur une plaque située dans le plan
focal du télescope, observée par la caméra CCD au centresttadture. L'alignement est réalisé lorsque
les 380 images de I'étoile choisie se superposent. Le pasesst entierement automatique, mais n'a
pas besoin d’étre effectué chague année étant donnéeditéridé la structure.

Sur le plan focal, I'étalement de I'image d’une source poelte (PSF) est défini par le cercle conte-
nant80% de l'intensité de 'image. La PSF d’'un miroir individuel el 0.4 mrad en moyenne ; aprés
alignement elle domine celle du dispositif global sur ax@RASF du dispositif global augmente en fonc-
tion de la distance angulaire de la source a l'axe optiquégdtélévation du télescope qui entraine
une légére déformation de la structure due a son propre.phighis long terme, la déformation due
au vieillissement induit aussi une augmentation de la PSdear an. Quoi qu’il en soit, la PSF de
I'ensemble des miroirs d’'un télescope reste toujours iedfiée a la taille des pixels de la caméra. Plus
de détails sur I'optique des télescopes, I'alignement desinm et la PSF sont donnés dans Cornils et al.
(2003).

7.2.3 Les caméras

Chaque caméra (voir figure 7.4) est composée de 960 photipheakeurs (PM) assemblés pour
former une pixellisation sur un réseau en nid d’abeille.rRme distance focale dis m, ils conférent

FIG. 7.4:La premiére des caméras H.E.S.S. au moment de son instalkti 2001
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a la caméra un champ de vue fife Regroupés par 16, les PM sont reliés a trois cartes élégtres le
tout étant fixé dans des structures rigides appelées tidas 60 modules indépendants, aussi bien au
niveau mécanique qu’électronique, facilitent la mainteeade la caméra.

Devant chaque PM, un cdne de Winston est chargé d’augmentetiéction de lumiere en élargis-
sement le champ vue des PB11(6°) et aussi de minimiser la lumiére d’albédo (rejet des protrec
angle d’incidence> 30°).

L'électronique d’amplification et de déclenchement de laé@ est gérée directement au niveau lo-
cal (c’est-a-dire dans chaque caméra). Seules deux fibtiggiep la relient a I'acquisition centrale pour
transmettre les données et communiquer avec le systemeldaciement stéréoscopique. La gestion
du signal en local est confiée aux trois cartes électroni@esx analogiques et une "slow control"),
installées dans chaque tiroir. Les deux cartes analogigeiest chacune I'information de 8 PM. Elles
amplifient et enregistrent le signal sous forme analogiqués le numérisent en cas de déclenchement.
L'amplification électronique comprend deux voies, la vo#es Igain et la voie haut gain, chacune adap-
tée a une gamme de charge donnée. La voie de haut gain perroehskrver le niveau de précision
nécessaire pour les basses charges. Les deux cartes saéesnsur la troisieme (“"slow control”) a la-
guelle sont confiées les communications entre les tiroifglettronique centrale de déclenchement de
la caméra. La carte "slow control" formate les données deamtenvoi au systeme d’acquisition local.
Elle sert également a configurer, transmettre et lire learpaires de contréle de la caméra (seuils de
déclenchement, tension des PM...).

7.3 Leslogiques de déclenchement

Les photons Cherenkov des gerbes atmosphériques ne solgspssuls a éclairer les PM de la
caméra. A ce stade, il n’est pas possible de distinguer ksegelectromagnétiques des gerbes hadro-
niques, qui constitueront le bruit de fond lors de I'analysais il faut minimiser le déclenchement de
I'acquisition sur du bruit de fond de ciel ou sur des événdmamuoniques qui conduirait a une perte de
temps utile d’observation.

Pour sélectionner les données qui vont étre enregistegstéme stéréoscopique a deux stades de
déclenchement (voir Funk et al. (2004)). Le premier estl)@aniveau de chaque caméra, qui examine
le signal recu et décide de son propre déclenchement si nedpasse un certain seuil. Le second est
central, au niveau du réseau, et demande la coincidencetelfepentre plusieurs télescopes.

7.3.1 Le déclenchement local

Le signal de chaque PM est enregistré en permanence surrtes emalogiques qui conservent
I'historique des derniére28 ns, le temps d’élaborer la décision locale de déclenchemext: fréparer
cette décision, chacune de ces cartes compte le nombreals gix, dans un méme temps, recoivent un
signal supérieur au seuil fixé, équivalent a 4 photo-élastr€ette information est envoyée au module
qui décide du déclenchement de la caméra.

Pour éviter le déclenchement fortuit par le bruit de fondidkla caméra est sectorisée (38 secteurs).
En effet, les photons du bruit de fond de ciel touchent aléatwent des pixels sur 'ensemble de la
cameéra, tandis que les photons Cherenkov d’'une gerbe atérigpe touchent des pixels voisins. La
taille des secteurs est choisie de maniére a contenir lgngigne gerbe électromagnétique qui, aux
énergies caractéristiques de H.E.S.S., touchera au mimignpixels. Les secteurs se recouvrent sur une
largeur de deux pixels pour éviter une perte d’efficacitéé&tdahchement lorsqu’une image tombe entre
deux secteurs. Le déclenchement se produit s'il y a coinceléemporelle (sur une fenétre del.3 ns)
entre les signaux de plusieurs pixels (au moins trois) @ppant & un méme secteur.
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En cas de déclenchement local le module de la caméra préwiertdule central du réseau de téles-
copes et les tiroirs. Dans ces derniers, I'échantillonregeéte pour permettre la lecture des mémoires,
la numérisation et I'enregistrement des données dans lalmat® gestion de la caméra. La lecture
des mémoires analogiques se fait sur une fenétresade autour du signal qui a déclenché la caméra.
Supérieure a la durée limite du signal sans étre trop grdadargeur de cette fenétre évite la perte
d’'information tout en minimisant l'intégration du bruit dend de ciel.

Sidans le$.5 us qui suivent ce déclenchement local, le module de la camérpas recu de signal
de confirmation du systeme central, la numérisation etégistrement des données sont arrétés. Ces
5.5 us contribuent au temps mort de la caméra.

7.3.2 Le déclenchement central

Le déclenchement central décide de I'enregistrement deséds. || demande la coincidence entre
au moins deux télescopes, c’est-a-dire un recouvrememudsignal sur une fenétre déns minimum
(voir Funk et al. (2004) pour les détails sur la détermimatite ce critére temporel). Cette exigence
permet de diminuer le seuil de déclenchement de chaque aagtélonc I'énergie seuil du dispositif
sans augmenter le taux d'acquisition da au bruit de fond ele Elle réduit également le bruit de fond
muonique composé d’évenements qui ne déclenchent géméraieu’un seul télescope et permet le
rejet des gerbes hadroniques les plus dispersées.

Lorsqu’une coincidence entre plusieurs télescopes adéealle module central envoie un signal de
confirmation a 'ensemble des télescopes. Un numéro d'événeest établi. Les données des caméras
ayant participé a la coincidence sont transféréeés /(s) et enregistrées. Le temps mort total en cas de
détection d’'un événement en coincidence est4feus (ordres d'interruptions et processus d’acquisi-
tion). Le temps mort total du systéme est de I'ordra @& pour le taux d’acquisition nominal du réseau,
soit ~ 300 Hz.

7.4 La calibration des données

Pendant la prise de données l'information relative a chaxyémement est enregistrée sous forme
de signal numérique. La caméra prend une "photographied derbe atmosphérique : la lumiére recue
par les PM est convertie en photo-électrons et le signalneglif& sur deux voies de gains différents et
numeérisé par un ADC (Analogic Digital Converteur).

Pour retrouver les informations physiques relatives &f@ment, c’est 'amplitude en photo-électrons
de I'image qui est utilisée. La calibration est I'étape geirpet de déterminer la valeur des paramétres
nécessaires pour retrouver cette amplitude a partir dedéiggoen pas ADC du signal enregistré pour
chaque pixel (voir Aharonian et al. (2004a)). Ces pararaétomt présentés ci-dessous.

7.4.1 Les piédestaux

Le piédestal, exprimé en pas ADC, est le signal mesuré eadiate de lumiére Cherenkov, induit
par le bruit de fond de ciel et le bruit de fond électroniquett€valeur doit étre retranchée de la mesure
en présence de signal.

Ces piédestaux sont déterminés a partir des informatioegistrées dans les runs d’observations, en
utilisant uniqguement les parties de la caméra non touchaida fumiére de la gerbe électromagnétique.
Le piédestal correspondant a chaque pixel est déterminiateavalle en temps long de deux minutes,
durant lequel la distribution du signal en terme de posiéinmpas ADC est construite. Cette distribution
est centrée sur la position du piédestal. La déterminatégquinte du piédestal est nécessaire notamment
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du fait de sa variation avec la température (variation degehéquivalant a un photo-électron pour un
changement dg°C).

7.4.2 Lesgains

Les gains permettent, pour les différentes voies d’amaptific, de convertir un nombre de pas ADC
(aprés soustraction du piédestal) en amplitude de phetréhs. Il est mesuré pour la voie haut gain
(voir ??), et déduit pour la voie bas gain a partir des valeurs destaggies utilisées dans les amplifi-
cateurs opérationnels. La détermination du gain se faieem dtapes successives. La premiére consiste
a mesurer le piédestal électronique en fermant le capot danteéra. La seconde se fait capot ouvert,
mais a I'abri de la lumiére de fond de ciel, et consiste a eewale la lumiére trés tenue, de maniere
homogene, sur 'ensemble de la caméra. La distribution igessx mesurés en termes de position en
pas ADC est construite. Les signaux correspondent au keuibrad électronique ou a la mesure par le
PM d'un ou — de fagon moins probable — deux voire trois phot@es différents signaux, intégrés sur
une période de quelgues minutes, se superposent sur iautistn. La paramétrisation de la forme de
cette distribution est connue ; elle est ajustée sur les@kmde maniere a déterminer la distance entre le
piédestal et le pic photo-électron.

7.4.3 Lefficacité relative des pixels

Les différences de réflectivité des cones de Winston, dafié des photocathodes et d’efficacité de
collection des photo-électrons de la premiéere dynode gatfitiune efficacité de collection de la lumiére
variable d'un pixel a I'autre. L'inhomogénéité résultadtt étre corrigée pour éviter les biais lors de la
reconstruction des événements.

Pour mesurer I'efficacité relative entre pixels, la camétaelairée uniformément avec une intensité
suffisante pour dominer la lumiere d’albédo et le signal deqale pixel est converti en amplitude de
photo-électron. Le coefficient de correction d’efficaciténdpixel est alors défini comme le rapport entre
I'amplitude mesurée sur ce pixel et celle mesurée en moyeangixel sur 'ensemble de la caméra. Ces
coefficients, dits de "flat-fielding”, sont indépendants a¢eimpérature, et stables sur des périodes de
plusieurs semaines.

7.4.4 Lefficacité de collection optique

L'efficacité de collection associée a la transparence da$ad atmosphére, la réflectivité des mi-
roirs et I'efficacité des pixels, est mesurée en utilisastédeenements muoniques. En effet, la quantité
de lumiére Cherenkov attendue dans les caméras lorsqu’on passe a proximité d'un télescope est
connue. Ce type d’événement est facilement identifiablet é@anné la forme annulaire ou en arc de
cercle (selon le paramétre d'impact) de I'image dans la carfuir Vacanti et al. (1994) pour I'étude
de la calibration des télescopes Cherenkov par utilisad®ta détection muonique). La comparaison
entre 'amplitude attendue et celle mesurée fournit uneuneede l'efficacité de collection optique de
linstrument. Au début du fonctionnement a plein régime éseau, I'efficacité de collection de chaque
télescope était de I'ordre d#®% d’une valeur de référence (que nous appellerons par larsoiténale)
associée a un instrument idéal. Du fait principalement geige de réflectivité des miroirs, cette effica-
cité a diminué pour atteindre début 2010 une une valeur d@m30% inférieure. La ré-aluminiage des
miroirs, actuellement en cours, va permettre de retrounerafficacité de collection proche de la valeur
initiale.
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La prise de données

TAB. 7.2: Temps d’observation consacrés en moyenne chaque annédffémentes thématiques : les

AGN, les sources extragalactiques étendues (EEGO), lgydgéadu plan galactique (Survey), les restes

de supernovae, pulsars et nébuleuses de pulsar (SNRPRjnkses X (XRB), les sources exotiques

(recherche de matiére noire, sites d’accélération de patéis n’entrant pas dans les autres catégories...).
Groupe thématique Temps d’observation

[h]

AGN 320
EEGO 110
Survey 210
SNRPP 210
XRB 50
Exotique 50

7.5 La prise de données

Capturer la signature d'un photande trés haute énergie est une affaire délicate. Le signates
tons Cherenkov des gerbes électromagnétiques est ténslanesi noyé dans le bruit de fond di aux
évenements hadroniques, muoniques et la lumiéere diffusgeluLa nécessité d’avoir des conditions
d’observation optimales impose a I'expérience un tempbs#ovation limité et un systeme de déclen-
chement qui permette de I'exploiter au mieux. La logiquatie¢ a I'organisation des observations et a
la prise de données est présentée ici.

Le temps utile

L'observation n'est possible que si le bruit de fond de cglreinimal — il faut éviter le déclenche-
ment fortuit des télescopes. Pour cette raison, la priseodeébs a lieu durant les parties de nuits sans
Lune et lorsque le Soleil est a plus t sous I'horizon — la présence d’'éclairs, méme lointaingrit
I'observation car ils aveuglent les caméras et pourraiedbmmager les PM. Lorsque la Lune est pleine,
elle est présente toute la nuit. Les observations sont ddaoémpues pendant 3 a 4 nuits tous les 28
jours.

Il serait possible d’observer lorsque la Lune est petiteigrindiant le gain des PM mais au prix d’'un
vieillissement plus rapide de ces derniers et d’'une anahae fiable due a un bruit de fond variable ; la
collaboration H.E.S.S. n’a pas fait ce choix.

Choix des observations

La collaboration H.E.S.S. est organisée en groupes déltasgaciés a differentes thématiques scien-
tifigues. Dans chaque groupe de travail (voir tableau 7e albjets sont proposés a I'observation par les
membres de la collaboration. et classés en fonction de taanpel de détection et de leur intérét scien-
tifiqgue. Une sélection est réalisée par le comité d’obsenvedur la base de ces classements de maniéere
a couvrir les différents objectifs des groupes de travdiladqlie année, le temps utile d’observation est
donc réparti entre les différentes thématiques (voir tablé?2). La modification du planning d’observa-
tion est possible en cas d’activité importante pour lescivariables — notamment pour les AGN — ou
d’alertes fournies par d’autres instruments.
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Présentation générale de I'expérience H.E.S.S.

Les runs de prise de données

Les données d'observation sont enregistrées par trancbegirdn 28 minutes appelées "runs".
Chaque run d'observation est généralement dédié a une smulee, ponctuelle ou étendue, ou a une
partie du ciel (balayage du plan galactique). Il existe iadiss runs techniques, plus courts, consacrés a
la calibration des télescopes (voir 7.4) et a I'amélioratie la précision du pointé. Les mesures dédiées
au suivi de I'atmosphere sont effectuées pendant la prisionieces.

Les informations enregistrées pendant les prises de denmegeésentent 2GB par heure. Elles
sont enregistrées sur des bandes magnétiques (a grandéédpastockage) qui partent de Namibie par
avion toutes les deux ou trois semaines. Destination I'Birda France et I'’Allemagne, ou les copies
réalisées sont utilisées pour des calibrations indépéeslan

7.6 Sélection des runs

Pour 'analyse des données, une sélection sur la qualittudesst réalisée. Les runs sont sélection-
nés sur des criteres dépendant des conditions météoraésgit instrumentales : le niveau de taux de
déclenchement, sa stabilité dans le temps, le nombre dis pigkectueux.

Le premier critére est basé sur le taux de déclenchementatpiehélescope. Celui-ci, corrigé de
sa dépendance en angle zénithal et en efficacité optiqupraste d’'une valeur de référence lorsque
les conditions météorologiques et hardware sont bonnesvileur trop faible est caractéristique d’'une
moindre qualité des données. Ainsi, les runs dont le tauwédkedchement corrigé est supérietids
de la valeur de référence sont sélectionnés pour les asglyésentées dans la partie IV. Par ailleurs, le
taux de déclenchement doit étre stable, le cas contraliss$ant des inhomogénéités pathologiques lors
de la prise de données, comme le passage de nuages dans fedehane ou des problemes techniques.
D’autre part, en nombre trop important, les pixels défactuguisent a la reconstruction de I'image des
gerbes, mais I'élimination d’un télescope sur ce criteteadne la perte d’informations de moins grande
gualité mais cependant toujours utiles. En guise de comprdes télescopes dont le nombre de pixels
défectueux — absence d'informations venant des deux véaesplification — est supérieur a 150 (soit
1/6 de la caméra) ne sont pas utilisés pour I'analyse.

Finalement, on sélectionne également les runs sur le nodebt@escopes ayant participé a la prise
de données (en cas de probléme ou de maintenance d'un fdeseotaines nuits d'observation ne
s'effectuent pas avec I'ensemble du réseau) et passantit@es de sélection mentionnés ci-dessus.
Pour les résultats présentés dans la partie IV un minimunnoie télescopes est en général demandé
pour s’assurer d'une bonne qualité de la reconstruction.
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Chapitre 8

’analyse des données : reconstruction et
discrimination des évenements

L'analyse des données commence par la reconstruction é®faéjrie de la gerbe en faisant I'hypo-
thése que celle-ci est initiée par gyt par la reconstruction de I'énergie de celui-ci. Vientutes!'étape
de discrimination entre leget les hadrons par I'application de coupures sur certairanpetres qui per-
mettra de maximiser le signal par rapport aux fluctuationrdit. Enfin, le fond résiduel, c’est-a-dire la
fraction de hadrons qui passe ces coupures, doit étre aibyeiur mesurer le signal autour de la source.
Ce fond est évalué en définissant une ou plusieurs régionsndgaczaison en dehors de la source.

La discrimination représente la difficulté majeure lors’dedlyse des données des expériences Che-
renkov, dont le taux de déclenchement est dominé par lesei;ants initiés par des rayons cosmiques
chargés. Ceux-ci sont dits hadroniques par la suite caréesr@ns (dont I’ indice spectrat 3.3) ne
deviennent dominants qu’en dessous de quelques dizainég\dec’est-a-dire sous le seuil actuel de
H.E.S.S. Il faut noter que les expériences Cherenkov negitant pas d'identifier avec certitude les
évenements ni de rejeter les rayons cosmiques chargés avec prédode d'efficacité — contrairement
aux détecteurs a bord des satellites, dotés d’'un boucliecaimcidence ; les étapes de discrimination et
d’évaluation du fond sont donc cruciales.

Il existe différentes méthodes d’analyse. La plus classiest basée sur I'étude morphologique de
I'image des gerbes a travers la construction des paranditsede Hillas, initialement développée pour
I'expérience Whipple. Une deuxiéme méthode reprend cdiesldppée pour I'analyse du télescope
CAT et utilise un modeéle semi-analytique de gerbe électgmaique (voir Le Bohec et al. (1998) et
de Naurois & Rolland (2009) pour I'adaptation de cette téqpm pour H.E.S.S.). Toutes deux ont été
adaptées pour prendre en compte la stéréoscopie. Unetneisspécialement développée pour I'ex-
périence H.E.S.S, utilise I'ensemble des informationsrfims par la stéréoscopie et la haute définition
des caméras pour construire des paramétres basés surdedstiques tridimensionnelles des gerbes
électromagnétiques (Modéle 3D, Lemoine-Goumard 2006)s Ficemment, des analyses utilisant des
arbres de décisions (BDT poBoosted Decision Treg@our la discriminatiory—hadrons permettent une
meilleure extraction du signal et sont particulieremerataiéles a la détection des sources les plus faibles.

L'analyse utilisant les paramétres de Hillas pour la retocson et la discrimination des événements
est la plus éprouvée. Elle sera utilisée pour obtenir lagltads présentés dans la partie IV. Aprés une
bréve description des simulations des gerbes atmospkérifude I'instrument nécessaires a I'analyse,
les étapes de reconstruction géométrique, de détermirgaiténergie, de discrimination et d’évaluation
du fond résiduel sont présentés.



L'analyse des données : reconstruction et discriminatesmélénements

8.1 Les Simulations

En 'absence de faisceau test, les simulations constitwemétape nécessaire pour la mise au point
des méthodes d'analyse citées ci-dessus ainsi que poutelarddation des fonctions d'instrument qui
seront utiles en particulier pour la détermination dessps@t des courbes de lumiére. Ces simulations
couvrent d’'abord le développement des gerbes initieesparpuis la réponse du détecteur.

8.1.1 Simulation des gerbes atmosphériques

Les gerbes atmosphériques initiées par des ray@mnt simulées a I'aide du logiciel KASKADE.
Ce dernier a été développé par Kertzman & Sembroski (19%thétioré par la collaboration H.E.S.S. —
voir Guy (2003) et Guy & Vincent (2000). Le développement desbes est reproduit en tenant compte
des sections efficaces des différents processus a I'ccuvieduqtion de paires, bremsstralung, pertes
d’énergie par ionisation, diffusion multiple des élecsaat diffusions élastiques — avec un profil de
densité et un champ magnétique qui correspondent a celiieddesH.E.S.S.

Ces simulations sont réalisées pour degont I'énergie s’étend de quelques dizaines de GeV a une
centaine de TeV. Des énergies fixes sont utilisées pour éarditation des fonctions d’instrument (voir
le paragraphe 9.1.2) et des spectres en loi de puissancéquiimisation des coupures appliquées lors
de l'analyse ainsi que pour contréler la reconstructiorcspke (voir le chapitre 9). Les simulations sont
réalisées dans I'hypothése d’une source ponctuelle obselans le ciel & des angles zénithaux variés (de
0° a70°, par pas de 0.05 en cosinus de I'angle) pour reproduire fEseatites conditions d’observation.

8.1.2 Simulation de lI'instrument

Le logiciel SMASH (voir Guy (2003)) reproduit la collectipie traitement et I'enregistrement du
signal, en simulant entierement I'optique et I'électrardgdu détecteur. Les informations relatives a
chaque photon Cherenkov — origine et direction de propawgatisont lues dans les fichiers de sortie
des simulations de gerbes. La réflexion sur les miroirs,néilectivité et celle des cones de Winston, la
conversion en photo-électrons (p.e.) et la création dwasigectrique sont simulés. Toutes les conditions
de prise de données sont reproduites : le bruit de fond dedgdlordre del10® p.e.s~! pixel~! pour
les champs de vues extragalactiques), le déclenchemeal™(@’est-a-dire au niveau de la caméra), le
déclenchement "central" ou stéréoscopique (c’est-atdiodincidence entre les télescopes du réseau),
la création du signal en charge, son amplification sur lessvbas gain et haut gain et sa conversion en
pas ADC. A ce stade, les paramétres déterminés lors de aatadn d’une acquisition réelle peuvent
étre utilisés, et la chaine d'analyse appliquée.

8.2 Lareconstruction des évenements

8.2.1 Premieres images des gerbes et détermination des paretres de Hillas

La premiére étape de I'analyse consiste a construire paaguehévenement I'image de la gerbe
atmosphérique vue par chaque caméra. A l'aide des coetBaienconversion mesurés lors de la phase
de calibration (voir 7.4), la charge en p.e. de chaque pstaliéerminée a partir du signal mesuré.

Afin de minimiser la présence de photons provenant du brddretbde ciel, trois niveaux de sélection
(S1, S etn,, avecS; < S3) sont appliqués sur 'amplitude en photo-électrons de wbgrxel des
caméras. Les pixels dont I'amplitude est inférieure, &ont éliminés, ceux dont la charge est comprise
entreS; et.S, sont gardés si au moins un proche voisin a une amplitude isup&iaSs. Pour I'analyse
utilisée dans la partie IV des seuils en charge de 5 photirétes pourS; et 10 photo-électrons powh
sont appliqués, correspondant a la configuration iteass;o. D’autre part, les pixels dont le signal est
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La reconstruction des événements

FiGc. 8.1: Schéma des paramétres de Hillas.et oy, représentent les demies largeur et longueur de
I'ellipse. La distance angulairé entre la direction d’arrivée reconstruite de la gerbe et lasfiion de la
source est aussi représentée.

oL

Direction d'arrivée
reconstruite de la gerbe

Barycentre de l'image

Position réelle de la source

positionné a moins d&s du piédestal sont rejetés — etcorrespond a I'écart standard de la distribution
du piédestal relative a chaque pixel.

Apres ce "nettoyage”, les images des gerbes atmosphésqueparamétrées par une distribution
gaussienne a deux dimensions, ce qui implique une formipd'el Pour chaque image, I'axe principal,
la position du barycentre, la largetir et la longueur ;, de cette ellipse ainsi que 'amplitude de I'image
en photo-électrons constituent les parameétres de Hillkséstlors de I'analyse (voir 8.1).

8.2.2 La présélection des événements

Une présélection des images qui participeront a la reagct&in géométrique de la gerbe est réalisée,
basée sur 'amplitude en photo-électrons et la positionatydentre de I'image dans la caméra. Pour
s’éloigner du seuil de déclenchement ou I'on est sensibidélactuations du bruit de fond de ciel et ou les
erreurs systématiques de calibration sont plus imporanteseuil minimal pour 'amplitude en charge
de chaque image est fixé ; sa valeur dépend de la configurasinalyse choisie (voir le paragraphe 8.6).
Cette coupure permet par ailleurs de rejeter une partie irgéents hadroniques (tout en sacrifiant
une partie des de basse énergie). D’autre part, pour éviter de travailleuse image tronquée qui peut
biaiser la reconstruction de la géométrie de la gerbe legasidont le barycentre est situé a moins de
0.5° du bord de la caméra ne sont pas utilisées.

La présélection peut entrainer le rejet d’un ou plusielest@pes, voire de certains évenements si
elle conduit a une multiplicité (c'est-a-dire le nombre dé&escopes participant a la reconstruction de
I'événement) inférieure a deux.

8.2.3 Lareconstruction géométrique

A partir des paramétres de Hillas relatifs aux images d’'uémmgerbe prises sous différents angles,
la direction d’arrivée et la position du pied de gerbe de deatyénement sont reconstruites.
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L'analyse des données : reconstruction et discriminatesmélénements

(a) Direction d'arrivée du Y

(b) Pied de gerbe

FiG. 8.2:Schéma de la reconstruction de la direction d’arrivéesdacident et du pied de gerbe a partir
des images prises par les différents télescopes. Le paigeréfigure a) représente la superposition du
centre du champ de vue de chaque caméra. Les points orangésustet les étoiles (figure b) repre-
sentent, respectivement, la projection dans le plan petigetaire a la direction d'arrivée de la gerbe
de la position des télescopes, des barycentre des imagedasdurce.
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La reconstruction des événements

%ﬂ* FiG. 8.3:Simulation des charges mesurées dans
JF image d'une gerbe électromagnétique issue

-+ d’'un v de 200 GeV représentées en fonction du
JDF parameétre d’impact, pour un angle zénithal de
er 18°, un offset de).5°, une efficacité correspon-
JF% dant a70% de la valeur nominale et une confi-
guration d’analyse standard.
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La direction d’arrivée du ~ incident

Définissons un repére "nominal”, tangent a la volte céldasterdré sur la direction de pointé. Le
centre de chaque pixel d'une caméra représente un azimotagtgle zénithal donnés, c’est-a-dire une
direction dans le ciel, et donc un point du repere nominastipar conséquent naturel de superposer,
dans le repére nominal, les images de la gerbe prises daggechaméra. Les grands axes des ellipses
ajustées sur les images des gerbes pointent vers la direiigivée duy incident. La direction d’arrivée
peut donc étre déterminée par l'intersection de ces grarats(soir figure 8.2(a)).

Du fait des fluctuations de charge, les axes principaux negent pas en un point. En pratique,
I'estimation standard de la direction consiste a calcldembyenne pondérée des intersections, pour
des images prises deux a deux. Le coefficient de pondératemd gn compte I'angle: entre les axes
principaux des deux ellipses, leurs charg@s €t ();), leurs longueursij;et L;) et leurs largeursi; et
W;) tel que :

1 1\-1 Wi Wi\—1
Cij = sin(aij) X (@ + aj) X (E + fj)
Cette pondération maximise la participation des couplenatjes pour lesquels I'angle entre les axes
principaux est proche d#°, les charges importantes et les images allongées (donxesb@n déter-
minés).

Pied de gerbe et paramétres d'impact

Le pied de gerbe est défini comme l'intersection entre I'axdadgerbe de la particule incidente et
le plan perpendiculaire a sa direction d’'arrivée. Les patems d'impact représentent la distance, dans
ce plan, entre chaque télescope et le pied de gerbe. Danarc@grpendiculaire, les images formées
dans le plan focal de chacun des télescopes sont projetdes, axes reliant le barycentre de chaque
image a la position de la source se croisent a la positionetlighé gerbe (voir figure 8.2(b)). Ici encore,
I'intersection ne se fait pas en un point et le pied de gerbdésrminé a partir de la moyenne pondérée
des positions obtenues en utilisant les images deux a deanperidération favorise les couples pour
lesquels I'intersection est la mieux définie.

8.2.4 Lareconstruction en énergie

Pour un paramétre d'impact donpgéla charge) mesurée dans I'image de la gerbe est fonction de
I'énergie du gamma incident. A partir des simulations dégs€lectromagnétiques, les distributions des
charges en fonction des paramétres d’'impact sont déteemur différentes énergies (une distribution
typique est représentée sur la figure 8.3), et ce pour diffésevaleurs de I'angle zénithal d’observation,

81



L'analyse des données : reconstruction et discriminatesmélénements

FiG. 8.4: Distribution des variables réduites pour des événemersisnulés (en bleu) et le fond hadro-
nigue issu des observations (en rouge).
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de la distance de la source par rapport au centre de la capnféet) et de I'efficacité optique. Pour
chaque événement, les jeux de vale{s, p; } relatives a chacune des images permettent, par lecture
des distributions simulées, de retrouver I'énergieydacident.

8.3 Discrimination entre les hadrons et legy

Les hadrons qui pénétrent dans I'atmosphere produisemgeibes plus dispersées que celles initiées
par un+y de tres haute énergie — du fait des interactions nucléaifesuére dans leur développement
C’est a partir des caractéristiques des images des gemesiériques dans les caméras que les va-
riables de discrimination hadrensont construites. Pour cela, on utilise les simulations st et les
données réelles pour les hadrons — données prises en kaldesources ou en excluant la région autour
de la source dont on dispose pour toutes les conditions efeaison.

Construction des variables discriminantes

Pour un~ d’énergie donnée, la chardgg, la longueurL ainsi que la largeufV de I'image de la
gerbe mesurées dans un télescope, dépendent du paranmapeaty par rapport a ce télescope. Pour
différents jeux d'efficacités optiques, d'angles zénithati d’'offset — dont dépend aussi I'image de la
gerbe d'uny d’énergie donnée — deg d’énergie et de direction variées sont simulés ce qui permet
d’obtenir, pour un couple et @, la distribution del et deW. Les valeurs moyennes<(L >, et
<W >,q)etles IargeurSO(pL,Q, aZf’Q) de ces distributions sont enregistrées dans des tables.

Ces tables sont ensuite utilisées lors de la phase d'anadysda construction de variables réduites,
basées sur les valeurs dleet dell/, qui constituent les variables discriminantdg §cL : Mean Scaled
Length M ScW : Mean Scaled Widjh

N
1 Li— <L > pi Qi
MSeL = .

- o
7 pi,Qi

N
1A Wim < W >,.0,

w
i Tpi,Q;
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Estimation du fond et extraction du signal

ou N (> 2) représente le nombre de télescopes participant a I'évémefan coupant sur ces variables
(voir 8.6 pour les valeurs des coupures), une grande pagtichddrons est rejetée (voir figure 8.5a et
8.5hb).

8.4 Estimation du fond et extraction du signal

Les coupures sur les variables discriminantes présentékessus ne permettent pas de rejeter tous
les évenements hadroniques. Dans la zone autour de leopaddtila source (zone ON) ce fond résiduel
doit étre soustrait. Pour I'estimer, on définit une zone dangh de vue (zone OFF) qui n'est pas affectée
par lesy provenant de la source. Ce fond est ensuite soustrait deersamidéterminer le signal défini
comme :

S = NON — aNOFF (81)

ou Non est le nombre d’événements dans une zone ®dkr celui dans la zone du méme nomcet
le facteur de normalisation entre les zones ON et OFF. Cedacte normalisation dépend du rapport
des tailles des régions ON et OFF, du temps d'observatiom germis d'évalueNoyn et Nopr et de
l'acceptance aux hadrons qui varie en fonction de la dvaatfarrivée de I'évenement par rapport au
centre de la caméra et des conditions d’observation.

8.4.1 Le choix des régions OFF

Les régions OFF sont définies de maniere a augmenter la surfdisée pour estimer le fond ré-
siduel par rapport a la surface de la région ON, ceci afin dénmiger les fluctuations locales du fond.

Il existe différentes méthodes, adaptées notamment a lpholmgie des sources. Pour limiter les va-
riations d’acceptance aux hadrons dues aux conditionssdiwhtion, la région OFF est préférablement
déterminée a partir des données prises pendant I'obsamvad la source. |l faut alors prendre soin de
définir des régions d’exclusion autour des sourgegli pourraient se trouver dans le champ de vue, ce
qui n'est généralement pas nécessaire pour les ciblegeakiciques.

Dans la mesure ou I'étendue des sources par rapport au chewyede la caméra le permet, les
observations sont réalisées en pointant les télescopéssa (ou+0.7° et méme dans le cas de certaines
sources trés étenduesd ®) de la position de la source ("Wobble mode"). Celle-ci saveodonc décalée
par rapport au centre de la caméra. L'avantage de cette deétBside dans la possibilité de définir une
ou plusieurs régions OFF situées a la méme distance argdlaicentre de la caméra que la région ON
(on fait ici I'nypothése que l'acceptance aux hadrons denshemp de vue a une symétrie circulaire
autour du centre de la caméra).

La méthode dite "de fond en anneau" est couramment utilie@e Ips sources étendues et les re-
cherches de sighaux en mode balayage — elle n’exige paeii@ion en mode Wobble. Le fond est
estimé sur un anneau de rayon égaliadegrés, centré sur la position de la source. Le facteur deazor
lisation doit alors tenir compte des variations rapidescEptance aux hadrons dans la caméra. C'est la
méthode utilisée pour faire les cartes du ciel car elle pedaeléterminer le fond pour chaque zone du
champ de vue. Pour les sources ponctuelles extragalastiguaéthode "de fonds multiples réfléchis",
plus simple, est utilisée ; cette derniere est présenté&egriudétail ci-dessous. Les méthodes de fonds
multiples réfléchis et de fond en anneau sont illustréesasfiglire 8.5 pour une observation en mode
Wobble.

Les sources trés étendues — certains restes de supernelaéuior— sont des cas particuliers pour
lesquels la définition d’'une zone OFF n’est pas toujoursiptesd_e fond est alors estimé dans un autre
champ de vue, ce qui conduit a un doublement du temps d’cdtsamy L'utilisation de cette méthode ne
sera pas nécessaire dans les analyses présentées dawailce tra
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FiG. 8.5: lllustration des méthodes de détermination du fond a I'altlan anneau et des fonds multiples
réfléchis. La direction de pointé des télescopes est marpgaéen + et celle de la source par ux
(extrait de Aharonian et al. (2006a)).
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8.4.2 La méthode des fonds réfléchis

La région "ON" est une région circulaire, centrée sur la fimside la source. Sa taille angulaire
0 dépend de la configuration utilisée pour I'analyse (voir.83&ns les mémes prises de données, des
régions OFF de tailles identiques a la zone ON sont définiemnmm illustré sur la figure 8.5. Cette
méthode présente I'avantage de déterminer une surface €3EE Earge tout en assurant une acceptance
aux hadrons identique dans les différentes zones — I'hgsetiselon laquelle I'acceptance aux hadrons
dans le champ de vue a une symétrie circulaire autour dueceletia caméra a été vérifiee sur les
données, en I'absence de probléemes d’'inhomogénéités elptenl des caméras. Le seul effet a prendre
en compte dans le facteur de normalisatioest donc le rapport des surfaces correspondant aux régions
ON et OFF. Nous utilisons cette méthode pour déterminegigasides AGN présentés dans le chapitre
11.

8.5 Significativité du signal

Pour tester la présence d’'un signal (équation 8.1), on lealalprobabilité pour que I'écart observé
par rapport au fond corresponde a une fluctuation de cel@stte probabilité est ensuite traduite en
termes de nombre de déviations standambur une loi de probabilité gaussienne (ce que I'on appelle
significativité du signal). Le critére généralement retdatio est assez sévere (il correspond & une pro-
babilité de10~7 pour que le signal soit di & une fluctuation du fond) afin de d@eril'abri d’éventuels
effets systématiques.

La significativité du signal est calculée a partir de I'estigur de Li et Ma (voir Li & Ma (1983)).
L'hypothése d'unNpn contenant du signal et I'hypothése d'digyn contenant uniquement du bruit sont
testées en calculant le rapport de leur fonction de vraikemb. Ce dernier se comporte commeydn
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TAB. 8.1:Pour chaque configuration, valeurs des coupures appligpées maximiser la significativité
du signal. Ces coupures sont optimiseées en utilisant lalation d’une source avec les caractéristiques
indiquées et un fond déterminé lors de prise de donnéessédles coupures portent sur I'amplitude
minimale de l'image en photo-€électrons (voir 8.2.2), legaldes discriminantes construites a partir
des paramétres réduits (MScL, MScW, voir 8.3) et la taillgudaire des zones circulaires ON et OFF
utilisées dans le cadre de la méthode fonds réfléchis mestigt, voir 8.4.2).

Configuration | Source simulée Coupures
Flux I' | Amplitude MScL  MScW 62
des images
(%Crab) (p.e.) [degrs]?
standard 10% 2.6 80 [—2;2] [-2;0.9] 0.0125
loose 100% 3.0 40 [—2;2] [-2;1.2] 0.04
hard 1% 2.0 200 [—2;2] [-2;0.7] 0.01

a un degré de liberté et permet de définir la significativitéidnal suivant :

a+1 Non
a  Nonx + Norr

NoN )] 1/2

N, = VB[ Nox ¢ n _ Nox
7 ON Non + Norr

) + Nows x In ((a+1)

Poura = 1, la définition simple de la significativité\[, = M) dans le cadre de statistiques
v/ Non+a?Norr

gaussienne est équivalente.

8.6 Les coupures utilisées

Il existe différentes configurations d’analyse. Chacuradles utilise son propre lot de coupures, op-
timisées de maniere a maximiser la significativité du sigieakources d’'un type donné. En effet, en
fonction des caractéristiques attendues de la sourceafnigte flux, dureté du spectre), les critéres de
sélection a appliquer pour extraire efficacement le sigaaamt pas les mémes. Trois configurations ont
été utilisées pour I'analyse des AGN présentées dans lie pdrtla configuration dite "standard", opti-
male pour les sources dont le flux corresporid@ du Crabe et pour lesquelles l'indice spectral photon
est de2.6 (c’est-a-dire le méme que celui mesureé pour le spectre doelira configuration "loose" pour
les sources dont le flux est équivalent au flux du Crabe et dodide spectral est dget la configuration
"hard" pour les sources dont le flux estide du Crabe et I'indice spectral deLe tableau 8.1 liste, pour
chacune de ces configurations, les valeurs des différentgauces et les caractéristiques des sources
simulées pour I'optimisation ; il s'agit des configuratiates référence présentées dans Aharonian et al.
(20064a).

Bilan

Apres l'analyse, seuls les évenements qui ont passé lesi@sugde discrimination sont gardés, il
s’agit des candidats. En fonction de leur position reconstruite par rapport olarse, les événements
sont classés comme ON ou OFF. Le temps d'arrivée, I'énefgiéset et I'angle zénithal de chaque
éveénement sont enregistrés et les fonctions d'instrumesgsciées aux conditions d’observation sont
connues. C'est toute l'information expérimentale dont dmeaoin pour réaliser I'analyse spectrale et
temporelle des sources, présentée dans le chapitre suivant
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Chapitre 9

Analyse spectrale et temporelle

Ce chapitre est dédié a la méthodogie employée pour comstas spectres et les courbes de lu-
miéeres des sources pour lesquelles le nombre mesuré est suffisant. Pour ce faire, il est nécessaire de
caractériser la réponse de l'instrument qui est préserags lé paragraphe 9.1. Les méthodes utilisées
pour ces analyses sont présentées dans les paragraphe8.9.2.es résultats pour 'ensemble des AGN
détectés par H.E.S.S., présentés dans la partie IV, oné&liéés en suivant la méthodologie présentée
dans ce chapitre.

9.1 Les fonctions d’'instrument

Les fonctions d'instrument, présentées ci-dessous, gpetrdinées en simulant les étapes de la prise
de données et de I'analyse — telles qu’elles ont été présediEns les chapitres 7 et 8 — sur des événe-
mentsy. Ces fonctions sont générées pour différentes valeur€dertjieE’, de I'angle zénithalZ, de
I'offset ¢ (la distance angulaire entre la direction du gamma incideld direction de pointée), de I'ef-
ficacité optique globale de I'instrument relative a la valeominalee et pour différentes configurations
d’analyse. Elles sont ensuite interpolées pour corregposuak conditions d’observation.

9.1.1 Surfaces de collecte effective

Les surfaces de collecte effectives de l'instrument, reotd”, 7, §, €), sont définies comme :

A(E,Z,6,¢) = Ne TRZ,.
Nuc
ou N, représente le nombre dedétectés et passant les coupures de sélectidietle nombre dey
simulés de maniére a couvrir uniformément la surface auesohgonR,,,., — rayon choisi de maniére
a simuler 'ensemble desqui, étant donné leur point d'impact au sol, sont détectapé I'instrument.
A titre d'illustration, ces surfaces sont représentéesoantion de I'énergie vraie des événements sur la
figure 9.1, pouZ = 18°, § = 0.5°, ¢ = 70% et pour une configuration standard d’analyse.

9.1.2 Fonctions de résolution en énergie

Quelle que soit la méthode de détermination de I'énergigidte un niveau de résolution qu'il est
nécessaire de prendre en compte lors de I'analyse spectrale

Cette résolution est exprimée par une fonction qui reptéskenprobabilité de mesurer I'énergie
E,, pour un~ d’énergie vraieF et qui dépend dé&, Z, § ete. Avec la méthode de détermination de
I'énergie présentée en 8.2.4, les fonctions de résolussnaées a I'analyse des sources ponctuelles ont
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FiG. 9.2: Valeur moyenne et de la gaussienne représentant la fonction de résolutionremgée en
fonction du logarithme de I'énergie vraie, pour un angleit&l de 18°, un offset dé.5°, une efficacité
optique correspondant 8% de I'efficacité nominale et une configuration d’analyse dead.
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un comportement typiguement gaussien et peuvent donc@triees par deux variables : leur moyenne
(le biais) et leo de la gaussienne qui les représente.

Pour les conditions d’observation typiques des AGN (oftked.5° et angles zénithaux d’observa-
tions inférieurs &0°) et pour des énergies allant de0 GeV a quelques TeV, le biais est inférieur a
quelques pourcent et ~ 15%. L'évolution de ces valeurs en fonction de I'énergie estéspntée pour
Z =18°,6 = 0.5° ete = 70% sur les figures 9.3a et 9.3b.

9.1.3 Lénergie seuil d'un run

L'énergie seuil d'un run peut étre définie en utilisant lavaation entre un spectre typique d’'une
source au TeV et la surface de collection de l'instrumentroe I'énergie correspondant a un certain
pourcentage du maximum du résultat de cette convolutiom édi se prémunir d’éventuelles systé-
matiques nous utiliserons plutét un seuil dit "de confiarm&"prend en compte le comportement des
fonctions d’'instrument. Ce seuil est déterminé comme tgieda plus basse a partir de laquelle les deux
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conditions suivantes sont réunies : la surface de colle@st supérieure a quatre hectares et le biais en
énergie est inférieur a deux fois la largeur de la fonctiorédelution. L'évolution en fonction de I'angle
zénithal d’observation de ce seuil en énergie est préssntéa figure 9.3, pour une configuration stan-
dard d'analyse.

9.2 Reconstruction spectrale par maximisation de la vraisablance

Considérons un spectre différentiel qui représente le memnid photons recus par unité de surface, de
temps et d’énergie ; il est exprimé em—2s~! TeV~!. Nous noterong(FE) le spectre différentiel vrai
que I'on cherche a reconstruire. Pour une source donnéerntefspectrale de(FE) n’est pas connue a
priori. Il est donc nécessaire de supposer un spectre ditfiét théoriquep'" (E) fonction d’un jeu de
paramétregA}. Le spectre supposé est d’autant plus représentatif direpeai que la différence entre
le nombre dey mesurés expérimentalement et le nombre détendus est faible.

9.2.1 Méthode
Principe et définition des variables

La méthode de reconstruction spectrale par maximisatida d@isemblance repose sur |'utilisation
des distributions de probabilité poissonniennes du nomiiBre&nements ON et OFF — et non pas sur leur
soustraction directe, de maniere a conserver le caractéssgmien des distributions. Pour une source
avec un spectre différentiel donné, le nombreyd#ont I'énergie est mesurée dans un intervalle donné
dépend de la surface de collecte effective de I'instrumededa résolution de la méthode utilisée pour
déterminer I'énergie. Reconstruire le spectre d'une soarpartir des photons mesurés demande donc
une connaissance détaillée des fonctions d’instrument.

Les événements sont classés dans des intervalles a trasslons, notég en fonction de I'énergie
a laquelle ils ont été mesurés, de leur angle zénithal etuteoféset. Pour qu’'un événement contribue
a la reconstruction spectrale, il doit se trouver dans wematle dont I'énergie minimale est supérieure
a I'énergie seuil du lot de données auquel il appartientérgie seuil est évaluée de maniere indivi-
duelle pour chaque lot de données, ce qui permet de s’affirades biais éventuels qui apparaissent
prés du seuil (voir 9.1.3). Par conséquent, I'intervalldus ppasse énergie utilisé pour la reconstruction
spectrale est fixé par le lot de données dont le seuil est eljala. L'énergie maximale utilisée pour la
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reconstruction spectrale est déterminée par la statistiigponible, toutes les sources étudiées ont en
effet un spectre qui décroit avec I'énergie. Dans la sweegrandeurs indexées pariusont relatives a
un intervalle donné.

L'excesS;™" est obtenu a partir du nombre d’évenements dans les régidret OFF tel que :

exp __ ON OFF

ou « est le facteur de normalisation entre les régions ON et OEfinfd auparavant dans le paragraphe
8.4). De la méme maniére on définit I'excés attesg:

S;Ch _ /\/’iON - Oé./\/;-OFF

<

ou:
— NPN est le nombre d’événements attendus dans la région ON
— NPFF est le nombre d’événements attendus dans la région OFF
Comme la distribution de probabilité du fond hadroniqueshjgas connue de maniére préciaé)"
devra étre déterminé lors de la maximisation de la vraisenug!.
Etant donn&'", le nombre dey attendus dans I'intervalle en énergie mesués,, = [E,,,, Fr,, -+
AFE,,,| est obtenu a partir des fonctions d’instruments, suivant :

[e’s) Em.i"l‘AEmi
St — T x / dE ¢™™(E) x A(E, Z,0) / dEm R(E, Ey; Z,6)
0 Em.l-

R(E, E,,, Z,)) représente la probabilité de mesurer I'énefgigpour ury d’énergie vraiel et A(F, Z, §)
représente la surface de collecte effective de 'instrunt@n note queS}h est naturellement une fonction
des parametre§A }.

Construire et maximiser la vraisemblance

Les probabilités de mesuradf©N et NOFF | étant donné les valeurg©N et VOFF | ont des distribu-
tions poissoniennes. Pour un intervalldonné, elle s’écrivent :

ON ON
PiNONWON) = (O o-NEY - (SN (s +aN ™)
ASAD i )= T NON = NON|

’ OFF ‘
OFF| \fOFFy _ WPFF)Ni _NOFF
Pi(Nz‘ V\[z )_ NOFF] v

La vraisemblance a maximiser pour reconstruire le spestraédinie telle que :
LHALANCT Y = T PP INET) PN NPT
7

Elle est fonction des paramétres a ajugt&t (a travers I'expression d&'"), et du bruit de fond attendu
dans les différents intervallés

Dans un premier temps la vraisemblance est maximisée anayent par rapport auMZ-OFF. Les
solutions de cette maximisation permettent de réécrird/[8§" en fonction des autres variables de
Il reste ensuite a maximisél par rapport aux parametréd }.

Cette maximisation est réalisée a I'aide du logiciel MIGRA®I'algorithme MINUIT développé au
CERN. Les paramétrel\} sont ajustés par itération, en minimisantfeéquivalant égal &2 log(L).

La matrice de variance-covariance, nécessaire notamroantiacer les contours de confiance, est éga-
lement fournie par le logiciel.

La principale erreur systématique sur la reconstructiospictre provient des fluctuations et de la
mauvaise connaissance de I'atmosphére. Elle est estim@megouant a hauteur &% sur la normali-
sation en comparant I'effet des différents modéles d'aphése (été, hiver, désertique, maritime) et des
différents programmes utilisés pour sa simulation (CORSIKASCADE).
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9.2.2 Test d’hypothése pour différentes formes spectrales

Dans la région du TeV la forme du spectre peut étre souveimigds a une loi de puissance, avec
une coupure éventuelle que I'on cherche le cas échéantotrag$ spectrales utilisées lors de I'analyse
sont les suivantes :

— Laloi de puissance :

sn(B) =0 (1)

C’est la loi qui représente la grande majorité des spectfgSN présentés dans la partie IV.
— Laloi log-parabolique :
E \ —TI'+8 In(E/E)p)
ou(E) = o0 ()

Avec cette loi, la puissance par unité de surface recuegache logarithmique d’énergi€,Fr (E)
(ou Fg(F) = E x ¢(E) est le flux différentiel en énergie) est représentée par arsbple.
— Laloi de puissance avec une coupure exponentielle :

-T
bu(B) =0 (1) "
0
L'énergie de coupure est donnée pap.

Pour I'ensemble de ces loig, représente le facteur de normalisation des spectrésl'@tdice
spectral.

Dans le cas ou deux hypothéses de forme spedifglet H; ont été testées, et si I'on peut passer
continiment d’'une forme a l'autre, le rapport des vraisem&ts associées a chacune d'elles, respecti-
vementL, et £, est utilisé comme un test statistique pour les comparecddstruitA suivant :

A=—2In (ﬁ—(l))

Cette variable se comporte, asymptotiquement, commg?ua un degré de liberté. Si est positif,
I'hypothéseH, est la plus probable, avec une significativité\de déviations standard.

En prenant pouH, I'hypothése d’une loi de puissance, ce test permet — enionde I'hypothése
alternative choisie — de chercher la présence de courbureupure dans les spectres.

9.2.3 Représentation du spectre

Les spectres sont obtenus et représentés en énergie wraiegpaire délimitée par le contoua%
de confiance obtenu a partir de la matrice de variance-@n@ides parameétres ajustés. Les points et
leur résidus sont calculés a partir de la forme spectrakenolet aprés maximisation de la vraisemblance.
lls ne contribuent pas a la détermination des résultatsiggs que sont les valeurs des parameétres de
la forme spectrale et la matrice de variance-covarianceprettituent simplement une illustration de la
qualité de I'ajustement.

9.3 Construire une courbe de lumiere

Pour déterminer si une source est variable, et le cas éckéamé I'évolution de son activité, la
courbe de lumiére — ou le flux intégré au dela d’'une certaieegin est représenté en fonction du temps
— est un outil indispensable. Elle peut étre construite pi@sréchelles en temps variées, adaptées aux
niveaux de flux des sources.
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Pour une hypothése spectrale donnée, on peut estimer lenfigeré de la source au-dessus d'une
énergieE i, par :
ST th . th > th
¢ =i @ on @ :/E'qub (E)
ol S et S* sont respectivement les excés expérimentaux et attendisladeF,,;,, étant donné la
forme spectrale. On peut réécribe:;

gexp
o — 1
T Aot ©-4
avec
) st [T dE¢™(E) x A(E, Z,6) [7  dEn R(E, En, Z,0)
ot T T pth [n  dE ¢ (E)

Cette surface dépend de la forme du spectre mais pas de salisation. Pour une forme spectrale
donnée, en supposant que cette forme ne varie pas, ellgetgmombre d’évenements mesurés expéri-
mentalement de la réponse de l'instrument et des biais das&action en énergie.

En toute rigueur, le calcul du flux intégré demande donc lanaimsance de la forme spectrale de la
source, obtenue a 'aide de la reconstruction spectrakeptée dans la section précédente. Cependant,
si Enin > Es (OU E, est I'énergie seuil) le résultat obtenu est peu dépendatd fime utilisée —
pour peu qu’'elle soit raisonnable. Dans le chapitre 11, pensemble des AGN dont la reconstruction
spectrale est possible, la courbe de lumiéere est cons&ligéehelle du run, de la nuit ou d’une période
d’observation.
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Les AGN vus par H.E.S.S.






Chapitre 10

L’observation des AGN par H.E.S.S.

Ce chapitre est consacré a la présentation des AGN obseawétp.S.S. Le choix des objets, leur
diversité et les proportions de temps d’observation quiseat dédiées découlent de la stratégie d’obser-
vation présentée dans le paragraphe 10.1. L'échantillomptzi des AGN observés par H.E.S.S. depuis
cing ans est présenté dans le paragraphe 10.2. Ce tourathgrermet de dresser le bilan des observa-
tions, mais aussi celui de la stratégie mise en place.

Dans I'ensemble de ce chapitre nous utiliserons le termbsdiwation pour désigner le fait de
prendre des données en direction d’'une source tandis geesgjrial est mesuré avec une significati-
vité supérieure &c on parlera de détection.

10.1 La stratégie d’observation des AGN

Le temps d’observation et le champ de vue limités des experie Cherenkov conduisent inévita-
blement & un choix des sources a observer. Environ un quaenaes utile de I'expérience H.E.S.S. est
consacré aux AGN. Ce temps d’observation est réparti eegredurces choisies, de maniére a remplir
les différents objectifs scientifiques fixés. Pour miewneeices objets, les efforts s’articulent autour de
deux axes principaux : I'étude individuelle de leur éminsigui est une fenétre sur les mécanismes d’ac-
célération au sein des jets; et I'accroissement du nombsodees connues au TeV, pour rechercher
leurs caractéristiques communes et tester le schéma datiofi des AGN. Les moyens et méthodes mis
en ceuvre pour réaliser ces objectifs sont présentés ici.

10.1.1 Organisation et objectifs des observations

Une partie importante du temps réservé aux AGN est consactébservation des sources déja
détectées. Ce suivi est réalisé pour de multiples raisaes, @n objectif commun : approfondir notre
connaissance de I'émission des objets et par la méme natrprébension de leur fonctionnement. La
vocation premiére du suivi des sources est I'étude de itdvmi du flux et de la forme spectrale sur
différentes échelles de temps. D’autre part, accumuleeduys$ d’observation lorsque les sources sont
dans un état de flux bas est le seul moyen d’'en apprendre dgeastir leur éventuel état quiescent.
A ce jour, un tel état n’'a pu étre identifié que pour PKS 2155:32GN de I'hémisphére Sud le plus
brillant au TeV (H.E.S.S. Collaboration et al. 2010a). lsebvation réguliere des sources offre également
'opportunité de surprendre les éventuels sursauts gliseijui ne sont pas toujours repérés aux autres
longueurs d’ondes (sources non observées ou sursaut liofpheans contrepartie en X — comme celui
de 1ES 1959+650 en 2002, voir Daniel et al. (2005) ).

Les AGN émettent sur I'ensemble du spectre électromagrtigur étude passe donc nécessaire-
ment par des observations multi-longueur d’'onde. Etanhéda caractére variable de ces objets les ob-
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servations simultanées, ou du moins contemporaines, soitégiées. Des campagnes multi-longueur
d’'onde sont donc régulierement organisées pour réalisespectres en énergie simultanés qui servi-
ront a tester les modéles d’émission et, si la source préserd variabilité, a étudier les corrélations
éventuelles. Etant donné le lien observé en diverses atmasntre I'activité en X, au GeV et au TeV,
I'observation d’'une source peut faire suite a une alertédoasr son émission a ces longueurs d’onde.

Pour avoir la vision la plus large possible de la populatigxGiN émetteurs au TeV (voir le chapitre
2 pour les raisons scientifiques d'un tel choix), différagses de sources sont sélectionnés pour obser-
vation. Les blazars sont par nature les plus propices a gnattTeV et constituent la catégorie d’AGN
la plus observée, mais les radiogalaxies, notamment lessppbches, font aussi partie de la sélection.
Découvrir I'émission de différents types d’AGN est essaibur identifier les classes émettrices au TeV
et pour mieux comprendre la physique et I'évolution des Jetsregle générale, on essaie de consacrer
une dizaine d’heures a chaque nouvelle source, éventualter@parties sur plusieurs années; si dans
ce temps un signal encourageant est enregistré les eftmtsascentués. Dans la pratique, les sources
peuvent étre observées moins longtemps si les conditimiselvation sont mauvaises au moment qui
leur est réservé, si des changements de priorités empéeberg-observation ou encore sil'observation
est réalisée sur alerte mais ne donne pas de signal encantage

L'existence de I'EBL Extragalactic Background Light/oir ??) qui absorbe une partie des rayons
de tres haute énergie représente a la fois une contraintd'ploservation des AGN et un sujet d’étude
a part entiére. Pour tenter de discerner les caractégstignectrales intrinséques de celles dues a I'ab-
sorption, le choix est fait d’'observer les objets sur ungdayamme de redshift. D’autre part, pour mettre
une limite supérieure sur la densité de fond diffus extiagaue elle-méme, les AGN les plus lointains
peuvent étre utilisés en comparant les spectres obsemgs$adgamme de longueurs d’onde couverte par
H.E.S.S. aux spectres théoriques avant absorption atjouicbnsidérés comme les plus durs compte
tenu de notre connaissance des mécanismes d’'accélératiemagionnement a I'ceuvre au sein des jets.

10.1.2 Sélection des sources potentiellement émettricas eV

En moyenne, chaque année, entre cing et six nouveaux AGNobsetvés. Leur choix, s'il doit
répondre aux objectifs scientifiques de diversité, doihataut étre guidé par leur potentialité a émettre
au TeV. L'observation des sources aux autres longueursid’'¢ou par d’autres ACT) constitue la seule
information expérimentale disponible pour évaluer cetiteptialité. Trois stratégies de sélection sont
principalement utilisées.

La premiére consiste a trouver des caractéristiques tounlgueur d'onde communes aux sources
déja détectées au TeV pour ensuite les utiliser commeeni@sélection. A titre d’exemple, la méthode
consistant a sélectionner les objets dont le flux radio ettXlesé a fait ses preuves, avec la détection
de plus d&90% des sources a la fois choisies sur ce critere et observéeslgio h.

La seconde stratégie, plus récente, utilise les informatiécoltées pdfermipour prédire le flux at-
tendu aux tres hautes énergies. Couvrant des longueurdedattenantes a celles observées par H.E.S.S.,
les spectres des sources détectées@ani peuvent étre extrapolés aux trés hautes énergies, moytennan
la prise en compte de I'absorption extragalactique — quessite la connaissance du redshift des sources
— et I'hypothése d’un spectre intrinséque sans courbure sharceg-ermidont le flux est important et
dont le spectre est dur constituent des candidats prigséd titre d’exemple, I'opportunité s’est pré-
sentée d’'observer 1ES 0447-439 sur ce critéere, ce qui a it@nda détection a plus dier en moins de
20 heures (voir le paragrapi?é) .

La troisieme stratégie choisit des "archétypes" de diffia® classes d’AGN. Pour les types d’AGN
qui n’ont pas encore été détectés au TeV, notamment lesigalde Seyfert, les caractéristiques morpho-
logiques du jet observées aux autres longueurs d’'onde, deemée les modéles théoriques d’émission,
sont utilisés pour choisir les sources susceptibles d®enat TeV et dont la découverte représenterait
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un apport scientifique important. Notons que I'observatibhGN de tous types tend a minimiser les
biais de sélection inhérents a la fois a I'observation enamnuainté et au temps global d’observation
limité des ACT.

10.2 Tour d’horizon des AGN observés

Depuis 2004, c’est-a-dire depuis la fin de l'installationrdseau, jusqu’a la mi-2010, 54 AGN ont
été observés avec H.E.S.S. Ces objets sont présentés gaalkléaux 10.1 (pour les sources détectées
par H.E.S.S.) et 10.2 (pour les sources non détectées)i Easrmbjets, les principaux types d’AGN sont
représentés.

Les observations couvrent des redshifts variés, énd@l 8 et 0.610, c’est-a-dire dans la limite de
ce gu'il est possible d’espérer détecter avec la sengililit H.E.S.S., compte tenu de I'absorption par
le fond diffus extragalactique et de la gamme d’intensit& &missions connues. Etant donné la latitude
du site H.E.S.S. (voir paragraphe 7.1), les sources de i§pdrare Sud sont préférentiellement obser-
vées, mais I'hémisphere Nord reste visible jusqu’a dedrsbns del0° environ. Avec des objets dont
les déclinaisons sont comprises entr¢9.5° et +39.7°, une partie de I'hnémisphére Nord est observée.
Les observations aux grands angles zénithaux6(°) sont généralement consacrées a des émetteurs
TeV connus et observés par les autres expériences Cherélddavpermet selon les cas, de confirmer
une détection, de suivre I'activité d’'une source ou d’étudies objets de 'hnémisphére Nord en prenant
éventuellement part a des campagnes conjointes d’'obsemnatec les autres ACT. Les AGN dont I'as-
cension droite est comprise entre 5h et 12h sont moins s car ils sont visibles en méme temps
que le plan galactique qui constitue un enjeu majeur de €ggpce. Cette sélection n’étant pas liée aux
caractéristiques des AGN, elle ne constitue pas un bialssdiwation.

10.2.1 Les AGN de type blazar

Les blazars représentent pres8ié; des AGN observés. Dans cette catégorie, les BL Lac, connus
pour étre des émetteurs aux TeV depuis la génération préteede détecteurs Cherenkov, dominent
avec 36 objets observés. Six FSRQ ont également été obsgeleéesous représentation s’explique par
une émission attendue a moins haute énergie que pour les®&.(L@ir le paragraphe 2.2). L'un d’entre
eux, Il Zw 2, appartient cependant a la sous classe des HFR&RQles pics d’émission sont situés a
plus haute énergie.

10.2.2 Les AGN de type non blazar
Les galaxies de Fanaroff Riley

Il existe des modéles qui prédisent I'émission aux trésdsa@nergies venant des radiogalaxies.
Quatre objets de ce type parmi les plus proches ont été isélleés pour I'observation. Deux d’entre
eux, des Fanaroff Riley de type | (FR 1) — classe qui, dans deecdu schéma d’unification des AGN,
regroupe les objets de type BL Lac non alignés — ont été déstedtl 87, dont le jet pourrait ne pas étre
trop éloigné de notre ligne de visée (Acciari et al. 2009€en A dont la détection (Aharonian et al.
2009b) a demandé plus de 100 heures d'observation et donkledlsitue a la limite de sensibilité de
I'instrument (pour plus de précision sur ces sources veiskxtion®? et ??). Les autres candidats sont
3C 120, également de type FRI, et Pictor A qui appartient atégorie des FR I, la population parente
des FSRQ.
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AGN 32000 032000 z Type  Temps Obs.
Détectés [hms] [dms]
Blazars
Mkn 421 110427.31 +3812.031.80 0.030 BL Lac 29.0
PKS 0548-322 055040.60 -3216.016.40 0.069 BL Lac 65.7
PKS 2005-489 200925.39 -4849.053.72 0.071 BLLac 186.1
RGB J0152+017 015239.78 +0147.018.70 0.080 BL Lac 58.3
PKS 0447-439 04492470 -4350.009.00 0.107 BLLac 18.0
PKS 2155-304 215852.06 -3013.032.12 0.116 BL Lac 310.9
1ES 0229+200 023248.60 +2017.017.00 0.140 BL Lac 126.4
1RXS J101015.9-311909 01015.90 -3119.008.00 0.143 BL Lac 745
H 2356-309 2359791 -3037.041.40 0.165 BLLac 203.6
1ES 0347-121 034923.20 -1159.027.00 0.185 BLLac 64.7
1ES 1101-232 110337.57 -2329.030.20 0.186 BLLac 89.1
1ES 0414+009 041652.41 +0105.024.30 0.287 BL Lac 104.3
PG 1553+113 155543.04 +1111.024.3%0.250 BL Lac 29.5
PKS 1510-089 151250.53 -0905.059.83 0.360 FSRQ 195
Radiogalaxies
CenA 132527.61 -4301.008.81 0.0018 FRI 229.9
M 87 123049.42 +1223.028.04 0.0044 FRI 100.8
Nature AGN a confirmer
IGR J19443+2117 194356.20 +2118.022.95 ? GS 43.3

TAB. 10.1:Les AGN détectés par H.E.S.S. Pour chaque source sont dosaésatitude ajo0p0 €t sa
longitude 039009 €n coordonnées équatoriales J2000, son redshiffon type, et le temps d'observa-
tion qui lui a été consacré. Les positions, types et redskifint issus des bases de données SIMBAD
(textthttp ://simbad.u-strasbg.fr/simbad/) et NASACRAextthttp ://nedwww.ipac.caltech.edu/).

Les galaxies de Seyfert

Les galaxies de Seyfert different des blazars et de leurlatpn parente en ce que leurs jets qui,
si détectés, ont une collimation moins importante et negmtésit pas d’'indication de vitesse relativiste.
A ce jour, aucune galaxie de Seyfert n’est connue pour éenatix trés hautes énergie)% du temps
d’observation de H.E.S.S dédié aux AGN leur est consacré.

Sept galaxies de Seyfert on été observées. Parmi elles, RE&XCdst un objet de type 2 et serait
donc vu par la tranche — mais la collimation moins importahtget de ces objets rend la question de
I'orientation moins importante. C’est la plus brillantda&plus proche, donc I'un des meilleurs candidats
Seyfert pour le TeV. Les autres sont des galaxies de Seddstpe | dont I'orientation rend visible les
régions proches du noyau. Notons NGC 3783, proche et ligllabpour laquelle le satellite X Chandra a
révélé la présence d’'un vent rapide d’atomes ionisés qaitgquour origine la région du trou noir central
(Kaspi et al. 2002), et NGC 7469, qui présente la particidatiabriter un disque de gaz trés proche du
noyau, siege de nombreuses formations d'étoiles (Genatl £#995). Notons également PKS 0558-504
est une galaxie de type Seyfert & raies étroites dont degutsngpétés observés en X indiqueraient la
présence de jets a la collimation importante (Wang et aD1pet Gliozzi et al. (2001)).
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AGN Q32000 432000 Type Temps Obs.
Non Détectés [hms] [dms] [h]
Blazar
Mkn 501 16 5352.22 +3945.036.61 0.034 BLLac 4.2
PKS 0521-365 05225798 -3627.030.85 0.055 BLLac 16.1
PKS 2316-423 23195.80 -4206.048.00 0.055 BLLac 8.3
" Zw 2 001031.01 +1058.029.50 0.090 HFSRQ 13.9
SHBL J001355.9-185406 001355.90 -1854.006.00 0.094 BL Lac 29.3
1ES 0145+138 014829.80 +1402.019.00 0.125 BL Lac 5.5
RGB J1117+202 11176.20 +2014.007.00 0.139 BL Lac 6.1
RGB J0109+182 01098.20 +1816.008.00 0.145 BLLac 4.2
1ES 0323+022 0326 13.97 +0225.014.66 0.147 BLLac 23.1
3C 273 12296.70 +0203.008.60 0.158 FSRQ 24.6
1ES 1440+122 14 42 48.30 +1200.040.00 0.163 BL Lac 15.7
1ES 1218+304 122121.94 +3010.037.10 0.182 BL Lac 3.3
PKS 0048-097 005041.32 -0929.005.21 0.200 BLLac 9.8
1ES 0647+250 06 5046.60 +2503.000.00 0.203 BLLac 2.0
1ES 2343-151 234537.80 -1449.010.00 0.224 BLLac 17.7
RBS 1888 22434160 -1231.038.00 0.226 BLLac 8.8
3EG J0215+1123 0216 0.00 +1122.048.00 0.250 BLLac 2.3
BWE 0210+1159 02135.00 +1213.100.00 0.252 FSRQ 7.2
PKS 0301-243 030326.50 -2407.011.50 0.260 BLLac 10.2
HS 2250+1926 22537.37 +1942.034.63 0.284 FSRQ 19.8
SHBL J032541.0-164618 032541.00 -1646.018.00 0.291 BLLac 18.1
EXO 0556.4-3838 05586.20 -3838.027.00 0.302 BLLac 11.1
1ES 0507-040 050938.20 -0400.046.00 0.304 BLLac 10.3
Q J22548-2725 225453.20 -2725.009.40 0.333 BLLac 2.5
SHBL J213135.4-091523 21 3135.40 -0915.023.00 0.449 BLLac 27.1
3C 279 1256 11.17 -0547.021.52 0.536 FSRQ 6.5
KUV 00311-1938 003334.39 -1921.033.70 0.610 BL Lac 6.1
RGB J0812+026 0812190 +0237.033.00 ? BL Lac 1.3
Non Blazar
NGC 1068 0242 40.83 -0000.048.40 0.004 Sey?2 23.6
NGC 3783 11391.78 -3744.018.70 0.010 Seyl 5.9
NGC 7469 230315.75 +0852.025.90 0.016 Seyl 12.6
3C 120 04 3311.10 +0521.015.62 0.033 FRI 8.5
Pictor A 051949.69 -4546.044.50 0.035 FRII 27.9
PG 2209+184 221153.66 +1841.051.40 0.070 Seyl 9.7
IERS B1345+125 1347 33.36 +1217.024.24 0.122 Seyl 10.8
PKS 0558-504 055946.78 -5026.039.30 0.137 NLSI 11.3
1RXS J033311.8-361942 03339.60 -3619.040.00 0.308 Seyl .4 16

TAaB. 10.2: Les AGN observés par H.E.S.S. qui n'ont pas donné lieu a uteetidm. Pour chaque
source sont donnés : sa latitudgsggg et sa longitudeyjsggg €n coordonnées équatoriales J2000, son
redshift z, son type, et le temps d’observation qui lui a été consaces. gositions, types et redshifts
sont issus des bases de données SIMBAD (textthttp ://simbaesbg.fr/simbad/) et NASA/IPAC ( text-
thttp ://nedwww.ipac.caltech.edu/).
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Bilan

Sur les 54 AGN observés, 16 ont été détectés et sont présamidstail dans le chapitre 11. Des
centaines d’heures d’observation sont cumulées sur cesesoémettrices au TeV, du fait de la politique
de suivi des sources — notamment celles qui, comme PKS 2046%13 2006, ont présenté une activité
exceptionnelle — mais aussi de par la volonté de consaceefraction importante du temps d’observa-
tion aux sources qui présentent un signal encourageantnétasuivi se solde généralement par une
découverte — comme illustré par les détections récenteedd @t de 1ES 0414+009. En conséquence,
sur 5 ans et demi, les observations qui n'ont pas mené a uaetidét ne représentent que 20% du
temps total réservé aux AGN. Loin d’étre inutiles, les dameécoltées pendant ces observations sans
détection permettent de poser des limites supérieures fuxides sources. Ces limites ont été calculées

et sont présentées dans le chapitre 12.
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Chapitre 11

Cartes d’'identite des AGN détectes par
H.E.S.S.

La population d’AGN détectés par H.E.S.S rassemble & cé jausources. |l s’agit d’objets de type
BL Lac a I'exception de CenA et M87, deux FR I — qui sont aussidbjets les plus proches — et de
PKS 1510-089, une FSRQ; a noter également IGR J19443+2hXandidat AGN mais dont la nature
n'est pas encore clairement établie. Qui sont ces objetgjgbiaressemblent-ils lorsqu’on les observe
avec H.E.S.S.? Pour répondre a ces questions, la cartatitédée chacune de ces 17 sources est établie
et présente les résultats de I'analyse des données rezsupiir H.E.S.S.

Le paragraphe 11.1 présente le type d'informations quettmnve dans ces cartes d’identité. Il intro-
duit également les notations qui y sont utilisées et quslgemarques sur les spectres et les courbes de
lumiere. Les cartes d'identité des AGN détectés par H.ES®1& ensuite présentées, par redshift crois-
sant des sources, des sections 11.2 4 11.18. Enfin, le painagtd. 19 dresse le bilan de I'observation de
cette population d’AGN en résumant les principales caristigues des objets.

11.1 Le contenu des cartes d’identité

11.1.1 Les informations rassemblées

Chaque carte d'identité comprend deux a trois parties ipates. La premiére constitue une bréve
introduction de I'objet. Ony trouve le nom de '’AGN, son tygkcelui de sa galaxie héte (si disponible),
sa position (en coordonnées a I'époque J2000) et, si cesrsadent connues, le redshift de la source
et une estimation de la masse du trou noir. Quelques infavnsasur les observations multi-longueur
d’'onde sont également données. La seconde partie se cansentobservation aux trés hautes énergies
(THE) et sur les résultats de I'analyse des données résghigeH.E.S.S. Elle débute par la découverte
de I'émission de I'objet a ces énergies et les raisons quiomssé a son observation avec H.E.S.S. Puis,
les données et les résultats de leur analyse sont présémtdgnal mesuré et, si ce dernier est suffisant a
leur construction, le spectre et la courbe de lumiere dedecseo Enfin, la carte d’identité des sources qui
offrent les résultats les plus riches aux trés hautes é&gesg termine par une troisieme partie. Celle-ci
rassemble les points forts des observations avec H.E.%iS aussi avec les autres ACT, le cas échéant.

*Pour ce chapitre, le "recensement" des AGN détectés paBHBEa été établie jusqu’au mois d’avril 2010.
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11.1.2 Remarques sur I'analyse et la notation
Les données utilisées pour I'analyse

Ce chapitre rassemble les résultats des observations spagéd.E.S.S. depuis début 26G4s-
gu'au mois d'avril 2010. Ces observations ont été réaliséaaode Wobble (voir paragraphe 8.4.1). Les
analyses sont réalisées suivant la méthode présentéeedeimagitre 8 sur les données qui ont passé la
sélection de qualité (voir le paragraphe 7.6). Le nombreatiéments dans les régions ON et OFF sont
déterminés a partir de la méthode de fond multiples réflquiEisentée dans le paragraphe 8.4.2 et la
significativité du signal est obtenue a partir de la formweLd& Ma donnée dans I'équation 8.5 dans
le paragraphe 8.5. Les informations sur les données etdlis€le signal mesuré sont rassemblées dans
le tableau du paragraph®dnnées et détection par H.E.S.S. " de chaque carte d'identité.
Ce tableau contient :

— T: le temps d’observation aprés sélection sur la qualité deadéks,

— Dates: la période dans laquelle les données utilisées pour jaagbrésentée ont été collectées,

— Zen: I'angle zénithal moyen des observations en degrés,

— ON: le nombre d'événements dans la région autour de la source,

— OFF : le nombre d’'événements dans les régions hors source,

— «: le facteur de normalisation entre les régions ON et OFF,

— Excés: le signal mesuré,

— Sign.: la significativité du signal mesuré en nombre de déviatgiandardr,

— Config.: la configuration d’analyse utilisée (voir le paragraph@@ur la définition des coupures
correspondant aux différentes configurations).

Spectres et courbes de lumiere

La méthode utilisée pour réaliser les spectres et les coudéumiere est présentée dans le chapitre
9. Le spectre de chaque source présentant une statistiffisarsie est ajusté par une loi de puissance et,
pour les sources les plus brillantes, une forme alternati@sentant une courbure est également testée.
Le tableau présenté dans la sectitymectre  des cartes d'identité rassemble les informations relative
a la construction du spectre, a savoir :

— FEs :I'énergie seuil utilisée pour réaliser le spectre,

— Excés: le signal mesuré au dela dg,

— Sign.: la significativité de ce signal en nombre de déviationsdsietho,

— I": I'indice spectral de la loi de puissance ou, le cas échantadoi de puissance avec coupure

exponentielle et son erreur statistique (seulement),

— E. :I'énergie de coupure pour une loi de puissance avec coupynanentielle (le cas échéant),

— Eq. : I'énergie de décorrélation de I'ajustement (pour une opdissance),

— ¢(Eqc) : le flux différentiel & I'énergie de décorrélation (pour uaede puissance),

— Config.: la configuration d’analyse utilisée.
Sur les figures, comme introduit dans le paragraphe 9.2a&jushspectre est représenté par une zone
verte symbolisant l'intervalle de confiancel @, construit a partir de la matrice de variance-covariance

M, avec .
M, = ( G Tor )
0r¢ Or

2|| s’agit de I'époque & laquelle le quatriéme télescope deaé est entré en service.
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pour un ajustement par une loi de puissance et avec :

O¢ T¢I’ Og¢p3
My, = | org or org

98¢ Opr 0p

pour un ajustement par une loi de puissance avec coupureexielle, ous = 1/E,. et E, est I'énergie
de coupure. Sur ces mémes figures, les points et résidus momégla titre indicatif afin d'illustrer la
statistique disponible dans chaque intervalle et la coiipig de I'ajustement avec les données (voir le
paragraphe 9.2.3).

La compatibilité des courbes de lumiére avec un flux constantestée pour différentes échelles
temporelles. Lorsqu’un flux négatif est mesuré dans uneg@eéri’observation (alors représenté en gris
sur les graphiques), une limite supérieur8920% est calculée en utilisant la méthode de Feldman &
Cousins (1998). Notons que dans ce cas, c’est toujours lefloan la limite supérieure qui est prise en
compte lors de I'ajustement de la courbe de lumiére avecamaibn constante.
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11.2 CenA

Type : FRI Distance : z=0.0018 (3.4 Mpc)
Galaxie hote : Elliptique, NGC 5128 Position : 13h25m27.615s -43d01m8s
Masse du trou Noir : (5.5 £ 3.0) x 10’"M, (Cappellari et al. 2009)

Notes : CenA est 'AGN le plus proche et le plus étudié a toutes leglenrs d’onde (voir Is-
rael (1998) pour une revue). Cette radiogalaxie de type FBdgmte des jets qui s’étendent jusqu’aux
échelles du kpc et sont une source confirmée d’émission msmitjue sur 'ensemble du spectre élec-
tromagnétique. lls présentent une structure complexetetisénent par des lobes radio géargsx 4°).
L'orientation des jets fait un angle estimé entre 15 et 8Gé&kegvec notre ligne de visée (Horiuchi et al.
2006). En radio, un élargissement a la base du jet a été @bgeiwe a des techniques VLBIgry Long
Base Line Interferometjyspatiale. Un angle d’ouverture de3° a~ 0.4 pc du coeur est mesure et aug-
mente comme on se rapproche des régions centrales poadedtei 12° a~ 0.1 pc du caeur (Horiuchi

et al. 2006). En X le jet interne est résolu (avant le kpc) ésente une structure complexe avec des
régions de surdensités brillantes et de I'émission diffgsaft et al. 2002). De I'émission non thermique
a été détectée par Chandra dans les régions de choc d'untassrimio (Croston et al. 2009). Cette
source est également détectée dans la gamme d’énergiedsigtalu MeV au GeV, entre 1991 et 1995,
par I'ensemble des instruments a bord du Compton Gamma-Ragr@atory (CGRO). Son instrument
COMPTEL mesure le pic du spectre aux alentour8.déleV (Steinle et al. 1998) et rapporte une varia-
bilité particulierement prononcée autour deMeV. Le niveau de flux mesuré par EGRET a également
été étudié par Sreekumar et al. (1999). Plus récemrienti a détecté non seuleument le noyau cen-
tral de cet objet mais aussi une émission venant des lobesgéadnts (Fermi-LAT Collaboration et al.
2010).

Découverte THE : Cen A est découverte par H.E.S.S. en 2009 (Aharonian et@H0Un signal
de 330~ est détecté & avec I'analyse standard apres plus d’une centaine d’helmbservation.

Raisons d'observation par H.E.S.S. : Les raisons qui ont poussé a l'observation de
Cen A par H.E.S.S. sont multiples. Certains modéles pratazl’émission au THE venant cette radio-
galaxie dont le jet n’est pas aligné avec notre ligne de \(iggie par exemple Bai & Lee (2001), Stawarz
et al. (2003) ou encore Lenain et al. (2008)). CenA, le plusipe des objets de ce type, est donc une
cible de choix. Les observations passées de Cen A portesit agsoire qu'il s’agit d’'un bon candidat
pour émettre au THE. En effet, cette source est détectéesausidd 00 MeV par EGRET (c’est le seul
AGN non blazar vu par l'instrument) et, au-dessus3de GeV, une indication de signaki(5o) a été
mesuré par un télescope Cherenkov non imageur (Grindlay E92b) durant un sursaut historique en
X dans les années 1970.

Données et détection par H.E.S.S. : CenA se trouve a la limite de sensibilité de
H.E.S.S. La significativité du signal obtenue aprés plusi@amnées d'intégration est similaire que I'on
utilise les coupures standard ou loose. En revanche, Beabtenu a partir des coupures loose est plus
de trois fois supérieur a celui obtenu avec les coupuresiatdnLes résultats sont rassemblés dans le
tableau ci-dessous. L'analyse présentée ici regroupediable des données prises sur Cen A jusque fé-
vrier 2010, ce qui correspond, aprés coupures de sélectida gualité des données,1a5 heures, soit
pres de 60 heures supplémentaires par rapport au papiecdeveéte (Aharonian et al. 2009b).
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CenA

T Dates Zen ON OFF o Exces Sign. Config
1] ] [o]
175.3 15 Apr. 2004 - 22 Feb. 2010 23.9 8258 118456 0.0652 5297 5. std
175.3 15 Apr. 2004 - 22 Feb. 2010 23.9 89594 691653 0.1270 17481 loose

Spectre :
E, Exces Sign. r Eqe d(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072ecm 2571 TeV Y]
0.20 734 4.04 250+0.36 0.54 1.01 4+ 0.22 loose

5

Comme montré précédemment, les
coupures loose fournissent ici une sta-
tistique plus importante que celle ob-

tenue a partir des coupures standard,
notamment du fait d’'une coupure en

charge plus faible. L'analyse spectrale 10
présentée ci-contre a donc été obtenue
dans ces conditions. Les résultats sont
compatibles avec ceux obtenus avec les 10%
coupures standard et avec ceux publiés.
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la nuit est nécessaire.

Commentaires : La proximité de Cen A devrait permettre de tester une passktension mais

aussi déterminer si I'émission observée par H.E.S.S pnbdes zones proches du noyau et/ou des jets.
Connaitre la région responsable de I'émission au THE etrtgpeoer a ce qui est vu aux autres longueurs
d’onde constituerait une contrainte tres forte pour leséfexid’émission. Dans cette optique, une partie

importante du temps d’observation dédié aux AGN est aujburdonsacrée a cette source.
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.3 M87

Type : FRI Distance : z=0.004360 (16 Mpc)

Galaxie hote : Elliptique M 87 Position : 12h30m49.423s +12d23m28s
(au centre de I'amas de la vierge)

Masse du trou Noir : 3.2 4 0.9 x 10 M, (Macchetto et al. 1997)

Notes : M87 est une radiogalaxie de type FRI. Son jet (détecté) , @wersd jusqu'a2 kpc, est
résolu en radio, en optique et dans la gamme des rayons Xlibes al. 2002). Cette source est parfois
qualifiée de blazar mal aligné du fait de I'orientation de grpar rapport a notre de visée qui fait un
angle estimé entre 15 et 25 degré (Acciari et al. 2009c). Ma@partie de la dizaine de radiogalaxies
détectées pdfermi (Abdo et al. 2010c).

Découverte THE : En 2003, HEGRA (Aharonian et al. 2003a) reporte une incdicatie signal au
dela de750GeV (> 40). En 2006, H.E.S.S. confirme cette source comme émettridgéi&i Aharonian

et al. 2006e) et surprend notamment un sursaut d’activitélgoe lequel une variabilité de I'ordre du
jour est mesurée. C'est le premier AGN détecté au THE qui itgpas un BL Lac.

Raisons d'observation H.E.S.S. : Il s’agissait de confirmer la détection du signal mesuré
par HEGRA et d’approfondir I'étude de cette source, la peemiadiogalaxie découverte aux trés hautes
énergies.

Données et détection H.E.S.S. : Les données des années 2003 a 2006 sont présentées
dans le papier découverte. Ici, les observations de 2008mtgpas inclues (car il s’agit d’observations
menées lorsque le réseau était encore incomplet) mais ale2008 et 2009 sont ajoutées. L'excés
mesuré avec ce lot de données est plus de deux fois supésiealai publié, pour une significativité
comparable.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
72.9 4Feb. 2004 -12 Feb. 2010 40.3 3999 39562 0.0851 632 10.18d

Spectre :
B Exces  Sign. r Eqy. d(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072em 2571 TeV L]
0.30 504  11.54 2.18+0.12 1.17 0.41 +0.04 std

Le spectre de M 87 est I'un des plus dur mesuré pour un AGN dagarhme des THE. Les formes
spectrales des années 2004 et 2005 ont été trouvée stesivgt compatible (cf. papier découverte).
Tous les runs d’observations disponibles ont été répanti®rction de leur niveau de flux selan( >
300GeV) > ou < a2 x 1072cm~2s~!, de maniére a isoler du reste des observations les données
correspondant a la forte activité de 2005. Deux spectredtéronstruits a partir de ces deux échantillons
mais aucune variabilité spectrale n'a été mesurée.
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mM87
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

Commentaires : La variabilité rapide de M 87 a été confirmée par les obseamatde MAGIC
(Albert et al. 2008) et de VERITAS (The VERITAS Collaboratiet al. 2010) en 2008. Etant donné la
résolution angulaire de H.E.S.S., cette source appanadineoponctuelle. Cependant, la région respon-
sable de I'émission aux THE peut étre recherchée en se bagaes observations X, qui sont capables
de résoudre les surdensités au sein du jet, et en faisapblise qu’une corrélation entre I'émission
X et TeV est signe d’'une région d’émission commune. Des cgmgmmulti-longueurs d’onde et multi-
ACT ont été organisées mettant notamment en évidence wt@reéntre I'augmentation de l'activité
radio et les sursauts d’activité de la source aux THE (Aceiaal. 2009c), une telle association semble
également présente dans I'émission de PKS 2155-304.
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Mkn 421

11.4 Mkn421

Type : BLLac Distance : z=0.03

Galaxie hote : Elliptique géante Position : 11h04m27.314s +38d12m8s
Masse du trou Noir : ~ (1.6 +0.2) x 10® M, (Woo et al. 2005)

Notes : Mkn421 est la BL Lac la plus brillante en X et en UV. Son spestétend de la radio aux
trés hautes énergie et son émission est également mesuréeergies du MeV et du GeV grace aux
observations de EGRET et &ermi.

Découverte THE : Mkn 421 est la seconde source détectée aux THE (la premigegyadactique),
c’est aussi I'une des plus brillantes. C’est Whipple quialgéce son émission a ces énergies en 1992
(Punch et al. 1992) — il n'a depuis cessé de I'observer (vairgxemple Grube (2007)). Cet objet a
ensuite été détecté par de nombreux ACT : HEGRA (Petry e986)] CAT (Piron et al. 2001), H.E.S.S.
(Aharonian et al. 2005¢e), MAGIC (Albert et al. 2007a) et VERS (Acciari et al. 2009d) ; mais aussi
par les autres types de détecteurs au sol : CELESTE (Smith20G6), STACEE (Boone et al. 2002),
TACTIC (Yadav et al. 2008), MILAGRO (Atkins et al. 2004), Eblll (Amenomori et al. 2003) et
ARGO-YBJ (Aielli et al. 2010).

Stratégie d'observation H.E.S.S. : Etant donné sa déclinaison, la source n’est visible
par H.E.S.S. qu'a grand angle zénithéd{ — 65°). Les observations sont privilégiées pendant les états
hauts de la sources, repérés par les ACT situé au nord ou &es éangueurs d’onde. Les observations
de H.E.S.S. permettent de couvrir I'émission a plus hautegés > 1 TeV) de Mkn421 et sont donc
complémentaires a celles réalisées par d'autres ACT situtes latitudes privilégiées étant donnée la
position de cette source.

Données et détection H.E.S.S. : Depuis la derniére publication (sursaut de 2004) la
source a été observée en 2006, 2007, 2008 et 2010 pour udedt2l4 h aprés coupures sur la qualité
des données, soit un peu moins de 10h supplémentaires sTestdonnées sont présentées ici. L'angle
zénithal moyen d’observation est 62° ce qui implique une énergie seuil supérieurélaV.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
22.4 25Jan. 2004 - 20 Feb. 2010 62.2 6706 12257 0.0915 5585.73103 std

Spectre :

E; Exces Sign. r E. Config.
[TeV] (> Es) |[o] [TeV]
1.2 4813 100 2.45+0.10 4.56 +0.5 std

Pour représenter la forme spectrale de Mkn 421, une loi desgnce avec coupure exponentielle est
privilégiée par rapport a une loi de puissance simple avesignificativité de0c. L'énergie de coupure
est située aux alentours de TeV, ce qui est compatible avec les mesures précédentes de &l.B&s
aussi celle de HEGRA et Whipple (voir Aharonian et al. (20@8des références que I'on y trouve) Cette
courbure pourrait étre intrinséque a la source par oppaositiun effet due a I'absorption par 'EBL. En
effet, la coupure se situe a une énergie inférieure a celbeirée par HEGRA dans le spectre de Mkn 501
(Aharonian et al. 1999b), une source située a une distant&ise et qui subit donc le méme niveau
d’absorption.
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Mkn 421

Commentaires : Durant le sursaut de 2004 une variabilité du spectre, avecirgissement lorsque

le flux augmente, a été observé par H.E.S.S. Une telle cboréla également été observée par Whipple
(Krennrich et al. 2002) et MAGIC (Albert et al. 2007a) durdes sursauts d’'activité de la source, mais
aussi a long terme (Grube 2007).

La relation entre les variations des flux aux THE et en X a és&ntée, a long terme (Grube 2007) mais
aussi a court terme (Albert et al. 2007a; Aharonian et al520Bossati et al. 2008), avec la mesure des
corrélations linéaires, mais aussi quadratiques.
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.5 PKS0548-322

Type : BLLac Distance : z=0.069
Galaxie hote : Elliptique géante Position : 05h50m40.60s -32d16m8s
Masse du trou Noir : ~ 1.770% x 108 M, (Woo et al. 2005)

Notes : PKS0548-322 est découverte pour la premiere fois en X pat@lite HEAO (Mushotzky

et al. 1978) et a depuis été trés étudié a cette longueur @'enabir la revue de Perri et al. (2007). La
position du pic synchrotron dans le domaine des X — mesurée &ret5keV (Urry et al. 1986) — a
valu a la source d'étre qualifiée de HBL par Padovani & Giomh8i96). Cette source a également été
détectée en X dur pa@wiftBAT (Tueller et al. 2008). EGRET n’a pas détecté cette soiartman

et al. 1999) Ferminon plus, tout du moins durant ses 11 premiers mois de voldAtbél. 2010Db).

Découverte THE : L'émission aux THE de PKS 0548-322 est découverte par H. BE. 8ollabo-
ration : F. Aharonian et al. (2010) aprés une soixantainewtds d'observation.

Raisons d’observation H.E.S.S. : Son flux important en radio et en X, une caractéris-
tique partagée par les autres BL Lac vus aux THE (Costamar@i&ellini 2002), en font une source
prometteuse, un avis que partage également Stecker e®@6)(qui prédit I'émission aux THE de plu-
sieurs BL Lac en se basant des modeles simples d’émission.

Données et détection H.E.S.S. : C’est une source faible pour laquelle le signal dépasse
a peine une significativité dér avec I'analyse qui utilise les coupures standard. En atitides cou-
pures hard, adaptées aux sources faibles avec un spectle signal ressort davantage ave¢lo. Les
données présentées ici contiennent une dizaine d’heusbsatvation supplémentaires — aprés coupure
sur la qualité — par rapport au papier de découverte. Ledtaésprésentés dans ce papier ont été ob-
tenus avec une méthode d’analyse basée sur la reconstrac8® des cascades (Lemoine-Goumard
et al. 2006) dont les coupures permettent d’obtenir un exaégparable a celui obtenu avec les coupures
standard et mesuré avec une significativité de I'ordre de obkenue avec les coupures hard.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
52.9 28 Dec. 2003 -7 Nov. 2008 13.7 3022 30963 0.0909 207 3.69td
47.7 28Dec.2003 -7 Nov.2008 13.7 357 3116 0.0836 96 5.41 hard

1°2)

Spectre :
E, Exces Sign. T Eqe d(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072cm2s71TeV 1]
0.30 193 6.31 2.63+0.28 0.66 0.88 +0.14 std

Sile signal ressort davantage avec les coupures hard fistigtees ne sont pas suffisantes pour dériver un
spectre qui est par conséquent réalisé a partir des donnglgsées en utilisant les coupures standards.
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PKS 0548-322
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Courbe de lumiére :
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d’observation, le flux
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L'ajustement de cette
courbe de Ilumiére par
un flux constant conduit
a une probabilité de
x? P(x?) = 0.6 pour
un x?/dof = 8.2/10.

Aucune variabilité n'a
donc pu étre mesureée.
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.6 PKS 2005-489

Type : BlLLac Distance : z=0.071
Galaxie hote : Elliptique Position : 20h09m25.391s -48d49m8s
Masse du trou Noir : (3.2 — 4.5) x 108 Mg, ((Wu et al. 2002))

Notes : Cette source est découverte en radio 1975 et classée BL LE86n(\Wall et al. 1975, 1986).
Elle est classée comme HBL par Sambruna et al. (1995) sustadarapport entre ses flux radio et X,
et car le pic synchrotron de son spectre se trouve dans I'OVé&mission X est fortement variable et un
durcissement de l'indice spectral associé a une augmemtdti flux a été observé a maintes reprises par
différents instruments — un bref historique est préseniss #E.S.S. Collaboration et al. (2010e). De
I'émission a également été détectée dans la gamme des XdergadelliteSwift(Massaro et al. 2008).

Si elle a été marginalement détectée par EGRET (Lin et a6;198mb & Macomb 1997), I'émission
aux hautes énergies estde cet AGN confirméd-pemi qui I'observe dés ses trois premiers mois de vol
(Abdo et al. 2009b).

Découverte THE : PKS 2005-489 est découverte par H.E.S.S. a la suite d’ciis@nvréalisées
entre 2003 et 2004 (Aharonian et al. 2005d).
Raisons d'observation H.E.S.S. : Cette source est un bon candidat aux THE du fait de

ses flux importants en radio et en X (Costamante & Ghiselld02). Elle est également considérée
comme prometteuse par Stecker et al. (1996).

Données et détection H.E.S.S. :

Depuis sa détection, cette source a été observée chaque are@notamment |'organisation de cam-
pagnes multi-longueurs d’onde qui ont permis de consttaifgemiére SED simultanée. Les résultats
des observations menées entre 2004 et 2007 sont présengBl @S.S. Collaboration et al. (2010e).
Depuis, la source a été observée en 2008 et 2009. L'ensemblebdervations sont présentées ici, soit
une quarantaine d’heures supplémentaires (aprés sélactida qualité des données), un exces presque
doublé et une significativité accrue de présie par rapport a la publication précédante.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
134.4 15 Jun. 2004 - 18 Jul. 2009 33.5 8233 67114 0.0913 21033124 std

Spectre :
E, Exces Sign. r Eqe d(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072ecm 2571 TeV Y]
0.30 1282 22.22 3.38+0.12 0.57 4.45 + 0.22 std

Le spectre obtenu avec I'ensemble des données est corepatds celui précédemment publié. Aucune
variabilité spectrale n'a été mise en évidence (H.E.S.8alaration et al. 2010e).
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PKS2005-489
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Courbe de lumiere :

La courbe de lumiére présen-
tée ci-contre représente le flux
intégré au-dessus de00 GeV
moyenné pour chaque période
d’observation. L'étude de la va-
riabilité entre 2004 et 2007 est
présentée dans H.E.S.S. Colla-
boration et al. (2010e), elle ne
révéle que des variations mar-
ginales du flux quel que soit
I'échelle de temps considérée.
La courbe de lumiére a I'échelle
de la nuit est représentée pour
le mois de juin 2008 sur la se-
conde figure. Son ajustement par
un flux constant mene a une pro-
babilité de y? P(x?) = 6 x
1073 pour uny?/dof = 31/10.
C’est l'indication de variabilité
la plus importante mesuré pour
cette source.
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.7 RGB J0152+017

Type : BLlLac Distance :  z=0.080
Galaxie hote : Elliptique Position : 01h52m39.78s +01d47m8s

Notes : Cette source est découverte en radio par le télescope NRAEN@&ank (Becker et al. 1991).
Elle est classée comme une BL Lac par Laurent-Muehleiseh €998) sur des critéres spectrosco-
piques issus du ROSAT All-Sky Survey (RASS), puis comme IBaurent-Muehleisen et al. 1999).
Elle est détectée en X (Brinkmann et al. 1997). RGB JO152+@lfait pas parti des sources détectées
parFermiaprés ses 11 premiers mois d’observation.

Découverte TeV : H.E.S.S. découvre I'émission de cette source a partir desreations menée
au mois de novembre 2007 (Aharonian et al. 2008d).
Raisons d'observation H.E.S.S. : Cette source est choisie comme candidat aux THE sur

la base de ses flux importants en X et en radio.

Données et détection H.E.S.S. : L'analyse présentée ici rassemble toutes les observa-
tions dédiées a RGB J0152+019, les observations de 200mmeat celles qui ont suivie la détection
mais aussi celles de 2008 et 2009 qui ont eu lieu dans le cadsaid régulier de la source. Durant la
premiére période d'observation (novembre 2007), un exed$&ly est mesuré avec une significativité
de 6.60 en 15h d'observation aprés sélection sur la qualité deséimnasg. Ce signal a diminué :

la source n'est que marginalement détectée durant les Dlisetvation 4sg de décembre 200D¢y
mesuré avec une significativité 8é0). En 2008 (7hasg et 2009 (9hasg la source n’est plus visible,

le signal mesuré a une significativiké 2o.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
1] [d] 0]
50.6 30 Oct. 2007 - 13 Nov. 2009 27.2 1993 18748 0.0909 289 6.5G:td
50.6 30 Oct. 2007 - 13 Nov. 2009 27.2 15030 71091 0.2000 8125 6.1loose

Spectre
E, Exces Sign. T Eqy. ?(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072ecm 2571 TeV 1]
0.20 475 5.35 3.00£0.55 0.42 3.92 +0.76 loose

Pour réaliser le spectre, les coupures loose, qui permettatteindre un seuil en énergie plus bas et
donc un exces plus important, sont préférées, afin d'obter@rmeilleur détermination des paramétres.
Ces derniers sont compatibles avec ceux dérivés en utilssnoupures standards et avec ceux obtenus
a partir de la premiére période d'observation (Aharoniaal.€2008d).
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RGBJ0152+017

5

5
UL LA AL LU LLLLL DL LLLL LA

-
O‘

dN/E (cm? s TeV?)
5

o 234X 107%  —7.80x 1073 10*
o7\ =780 x 1072 3.03 x 107!

Residuals
NRORN

Energy (TeV)
Courbe de lumiére :

xlo—lz
L'ajustement d’une constante ‘e 55‘
sur cette courbe de lumigre a < “E N
une probabilit¢ de P(x*) = & 3E 1 L'
6.5 x 1072 avec uny?/dof = 8 215 ! ! ‘;
18/6. C'est la premiére indica- ' E p
tion de variabilité du flux au dela = _15_ !
de 300GeV pour cette source. = ! ! | | .
Jul Jan Jul Dec Jul Dec
2007 2008 2008 2008 2009 2009
Commentaires : La SED mesurée a partir des observations contemporaindkes de H.E.S.S.,

en radio, optique et X a permis de classer cette source conBhdgAharonian et al. 2008d).
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.8 PKS2155-304

Type : BLlLac Distance :  z=0.116
Galaxie hote : Elliptique géante Position : 21h58m52.065s -30d13m8s

Notes : Dans I'hémisphére sud, PKS 2155-304 est le blazar le plllaririen X, en UV (Marshall

et al. 1995) mais aussi aux trés hautes énergies ; c’estnégalde plus étudié a toutes les longueurs
d’onde. Il a été découvert pour la premiere fois en rayon Xi@aatellite HEAO (Griffiths et al. 1979)
puis régulierement détecté par ROSAT (Brinkmann et al. 1,9Béppo SAX (Chiappetti & Torroni
1997), RXTE (Vestrand & Sreekumar 1999) et Chandra (Nioasttal. 2002). En radio, cette source est
compacte et présente un spectre plat. Son émission edileagtdes corrélations entre les différentes lon-
gueurs d’onde ont été extensivement étudiées (Urry et a7)1PKS 2155-305 est émetteur aux hautes
énergie et il a été détecté par EGRET estidleV et 10 GeV (Vestrand et al. 1995). Plus récemment, le
satelliteFermia, dés ces premiers jours d’observations, détectée PKSZWbHui est d’ailleurs facile-
ment identifiable sur ses cartes du ciel. Cette source aofiiét’'de la premiére campagne multi-longueur
d’onde effectué paFermien aolt 2008 en partenariat avec H.E.S.S., ATOM, RXJift; c’est aussi

la premiére campagne qui couvre simultanément ces quatnenga de longueur d’'onde. Elle ménera
notamment a la construction du premier spectre quasi aodtigMeV jusqu’au TeV qui couvre le pic a
haute énergie de la source (Aharonian et al. 2009c).

Découverte TeV : Le télescope Durham Mark IV (Chadwick et al. 1999) découémission aux
THE de cette source aprés une quarantaine d’heures d'@liservnenant & un signal de plus d&
mesuré avec une significativité 8o

Stratégie d’observation H.E.S.S. : Connue pour étre émettrice aux THE, cette source
fait naturellement partie des objets sélectionnés polnséovation par H.E.S.S. C’est le premier objet
détecté par l'instrument avant méme l'installation corteotiu réseau (Aharonian et al. 2005c¢). Quelque
soit I'état de flux de cette source variable, elle est togalféitectable par H.E.S.S. en moins d’'une heure
d’observation (H.E.S.S. Collaboration et al. 2010a). Lisigle cette source est réalisé pour tenter de
surprendre un état haut mais aussi pour accumuler des doafiéed’étudier les corrélations a long
terme avec les autres longueurs d’'onde et d’améliorer &ct@nisation de son émission lorsque le niveau
de flux est faible.

Données et détection H.E.S.S. : Cet objet est I'un des plus brillants détectés par H.E.S.S.
La statistique disponible a permis de caractériser I'édafluk bas moyen de la source (H.E.S.S. Colla-
boration et al. 2010a). C’est la premiere fois qu'un étaegoent a pu étre caractérisé pour un AGN aux
tres hautes énergies. Des sursauts d’activité ont étévdlssen provenance de cette source (Aharonian
et al. 2007g, 2009a). Durant le sursaut le plus exceptioimélx moyen ¢ 200 GeV, sur toute la nuit)
était sept fois supérieur a celui du Crabe et un signdlld&1~ a été mesuré avec une significativité de
1680 en une heure et demi d’observation (Aharonian et al. 2007g).

T Dates Zen ON OFF Q@ Exces Sign. Config
[b] (d] [o]
230.3 14 Jul. 2004 - 31 Jul. 2009 20.4 68636 132930 0.0909 2%6525.09 std
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PKS 2155-304

Spectre Les caractéristiques spectrales de cette source évolvenianiveau de flux. En ajus-
tant une loi de puissance sur des spectres de la sourceuwtmptur différents niveaux de flux, il a
été montré que I'évolution de I'indice spectral en fonctilmnces niveaux de flux présente un comporte-
ment complexe qui differe selon que la source est dans uth@&abu dans un état de sursaut d’activité
(H.E.S.S. Collaboration et al. 2010a). Ici, nous chercliboaractériser les spectres globaux de ces états
de flux en utilisant 'ensemble des données H.E.S.S. dibfEmilLes spectres sont construits en utilisant
une analyse basée sur les coupures loose, adaptées a tiétadarces molles et brillantes comme c’est
le cas pour PKS 2155-304.

-Etat bas : Le spectre de I'état bas de PKS 2155-304 est construit susdimble des données a
I'exception des runs ol le niveau de flux au del20@GeV dépass@ x 10~2 cm~2s~! (qui corres-
pondent a I'état haut de juillet 2006). Les données prisearddiété 2004 ne sont pas inclues car durant
cette période d’'observation la qualité de I'atmosphéréug@e par des feux de brousses, est mal connue.
Ce spectre est bien représenté par une loi de puissancesdgarbmeétres sont présentés dans le tableau
ci-dessous. Malgré la statistique disponible, une coerhigst pas mesurée de maniere significative dans
ce lot de données. Ces résultats sont compatibles avec oé&tédemment dérivés pour I'état bas de la
source : entre 2005 et 2007 d’'une part (H.E.S.S. Collalmrat al. 2010a) et durant I'été 2008 d’autre
part (Aharonian et al. 2009c).

E, Exces  Sign. T Eqe d(Eqc) Config.

[TeV] (> Es) [o] [TeV] [1072cm 25 1TeV—!]

0.20 24204 113.89 3.44+0.02 0.33 123.00 £ 1.26 loose
g i.- ®,=2.66+0.08x 10 cm? st Tev!
f‘) 107 '%.g F =344%0.02
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

-Etat haut :

FEs Exces Sign. r E. Config.
[TeV] (> Es) [o] [TeV]
0.20 26976 254.83 2.94+0.04 1.714+0.18 loose
Le spectre de I'état haut ?st cqnstruit %‘ E - ®, =7.4640.11x 10 cm? s Tev?
en sélectionnant les données prises du- = 10 ¢ S F=2094+0.04 E, =171 +0.18
rant les deux nuits de I'été 2006, MJID ~ » ,F *\1%
53944 et MJD 53946, alors que la E E N:Pw
source présentait un fort sursaut d'ac- W 10"k 3
tivité. Une loi de puissance avec cou- 2 mnz \
pure exponentielle reproduit le spectre 3 N
et est préférée a une loi de puissance 10% = N
simple avec une significativité deo. - E 2
Le flux différentiel al TeV ¢, l'indice 3 -
spectraly et I'énergie de courburé’, 10 £
sont présentés sur le spectre ci-contre. & m
Des résultats compatibles sont obtenus 3 o = re—remto—te—teatiTle
en utilisant une analyse avec des cou- § 2
pures standard. 1
Energy (Te
1.13x 1072  —1.38 x 1073 2.60 x 1074
My, =] —1.38x107% 1.37x107% —2.08 x 1073
2.60 x 107 —2.08 x 1073  3.59 x 1073

Nous cherchons a nous assurer que cette courbure n'est @asdi@ventuels effets systématiques de
la reconstruction spectrale. Afin de limiter un potentigeetil & une variation tres forte de I'énergie

seuil, seuls les runs dont I'énergie seuil est inférieura daleur moyenne de ces deux nuiz8qGeV)

participent a I'exercice. Ce dernier consiste a tester @tdudu spectre sur des tranches en énergie
contigués : entr@00 et 700 GeV d’'une part et entr&00 GeV et5 TeV d’autre part. Ces deux spectres,

présentés ci-dessous, sont ajustés par des lois de p@isdantles indices respectifs 823 + 0.02
et 3.63 + 0.06 ne sont pas statistiguement compatibles, comme illustréesucontours de confiance

ci-dessous. Cela renforce l'indication de courbure ol#esur le spectre global de PKS 2155-304 durant

un état haut.

120



PKS 2155-304

Spectre entr@00 et 700 GeV :
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

Courbe de lumiére : La premiére courbe de lumiére est construite sur I'ensenddedonnées
prises par H.E.S.S. depuis 2004 en moyennant les flux irtégrédessus d200 GeV a I'échelle du
mois. Le flux mesuré & 5 x 1071° cm~2s~! correspond au mois de juillet 2006 durant lequel la source
a présenté deux sursauts d’activité exceptionnels. Lensleccourbe de lumiére se concentre sur ce mois
d’observation et présente les flux moyennés nuit par nui§ P¥65-304 est une source dont la variabilité
est mesurée sur différentes échelles temporelles. Ellaesble a I'échelle du mois et de la nuit pour
chaque année d’'observation.

H.E.S.S. Collaboration et al. (2010a) a montré, a partirdidesées collectée entre 2005 et 2007 que le
flux de PKS 2155-304 est caractérisé par un état de flux haut étatl de flux bas dont les variabilités
ont été étudiées en détails. Une variabilité au sein det Iifta de la source est fortement suggérée par
ces études. En ce qui concerne I'état haut, une dépendanaes/aéabilité avec le niveau de flux a été
clairement mise en évidence et des temps de doublement duslger’a deux minutes ont été mesurés
durant le premier sursaut de 2006 (MJD 53944) — voir aussaf@ian et al. 2007Q).
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PKS 2155-304

Commentaires : PKS 2155-304 a permis, de par son activité exceptionnedleéaliser les études
aux tres hautes énergies parmi les plus fines. La varial#ité& source a été étudiée suivant différentes
méthodes. Tout d’'abord, si I'on considére la variabilitgida observée durant le premier sursaut d’acti-
vité de juillet 2006 a travers des arguments de causalitdjlla de la région émettrice serait inférieure
au rayon de Schwarzschild du trou noir, en supposant la niasse dernier- 10°M, (Aharonian et al.
2007g). D'autre part, I'étude de la PDBower Density Spectrundes mémes données montre que cette
derniere est compatible avec du bruit rouge. La variabdligourt mais aussi a long terme a également
été étudiée au moyen de fonctions de structure et a montréegiprocessus multiplicatifs pourraient
étre a l'origine de la variabilité (H.E.S.S. Collaboratieinal. 2010a).

D’autre part, la variabilité a courte échelle temporellenpet de tester certaines théories de physique
fondamentale. La dépendance en énergie de la vitesse dmikrdy prédite dans certains modéles de
gravité quantique, serait en effet mesurable a partir dudtughoton provenant de sources situées a des
distances cosmologiques. Des décalages dans les tempgédiates photons de différentes énergies qui
seraient dus a cet effet n'ont pas été mesurés dans les dodedé¢.E.S.S. correspondant au premier
sursaut de 2006 de PKS 2155-304. Cela a cependant permissde gms limites sur I'invariance de
Lorentz. (Aharonian et al. 2008e).

Les observations multi-longueur d’onde qui ont eu lieu duta période de forte activité de juillet 2006,
des corrélations quadratiqgues mais aussi cubique ont &grénentre les flux THE et X. Ces observations
ont également mis en évidence une association entre lesditlix et THE (Aharonian et al. 2009a).
Le comportement multi-longueur d’onde a long terme estgmsdans H.E.S.S. Collaboration et al.
(2010c).

Lorsque I'on considere la variabilité spectrale et les@ations avec les autres longueurs d’'onde, cette
source semble présenter deux comportements différeints gelelle est en état de sursaut ou proche de
son état quiescent. Un durcissement du spectre comme leufimente est observé lorsque la source
est dans un état de flux haut (Aharonian et al. 2009a) tandisegspectre semble s’amollir comme le
flux augmente lorsque la source est dans un état bas (H.EE8lI8boration et al. 2010a). Des corréla-
tions entre la variation du flux aux trés hautes énergies & ent été observées lors de la campagne
multi-longueur d’onde qui a couvert le second sursaut deefl#006 (Aharonian et al. 2009a). Durant
campagne multi-longueur d’onde de I'été 2008 la sourcé étais un état bas. Aucune corrélation entre
les X et les trés hautes énergies n'a été observée, en revaigiour la premiére fois, une indication de
corrélation entre les flux optique t200 GeV semble avoir été observée (Aharonian et al. 2009c).
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.9 1ES 0229+200

Type : BlLLac Distance : z=0.140
Galaxie hote : Elliptique Position : 02h32m48.60s +20d17m8s
Masse du trou Noir : (4.8715) x 10* M, (Woo et al. 2005)

Notes : Cette source est découverte lors du Einstein Slew Surveys(& al. 1992). Elle est classée
HBL sur la base du rapport élevé entre ses flux X et radio (Gibetral. 1995).Fermin’a pas détecté
cette source mais la limite supérieure dérivée a partir de@kservations a été utilisée pour contraindre
la valeur du champ magnétique intergalactique (Tavecdhah 2010a).

Découverte TeV : H.E.S.S. découvre I'émission aux THE a partir des donnéésct@es en 2005
et 2006 (Aharonian et al. 2007b).
Raisons d'observation H.E.S.S. : Comme la plupart de BL Lacs découverts par H.E.S.S

1ES 0229+200 est sélectionné pour I'observation en presracbmpte son flux important en X et en
radio et car il est considéré comme une source prometteur & Stecker et al. 1996).

Données et détection H.E.S.S. :

Depuis 2006, la source a été observée en 2007 et en 2008, e tEabservation aprés sélection sur
la qualité des données se trouve ainsi doublé depuis laéderpublication, pour un exces une fois est
demi plus grand mesuré avec une significativité compar&hleait de sa position, les observations de
la source sont réalisées a grands angles zénithauttt), avec pour effet une énergie seuil de I'ordre
de450 GeV.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
90.7 11 Sep. 2004 - 15 Nov. 2009 45.4 3018 28987 0.0909 383 6.96td

Spectre
E, Exces Sign. T Eqe d(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072cm 257 1TeV 1]
0.55 308 7.57 2594023 1.24 0.22 + 0.03 std

N
<
[

L
C'est un spectre étonnamment dur 61x10 " cm™s™TeV

si I'on considére l'absorption due a
'EBL dont l'effet attendu devrait étre
assez important étant donnée la dis-
tance a laquelle se trouve la source, et
les énergies couvertes par le spectre.
Les résultats obtenues sont compa-
tibles avec ceux publiés.

T TTTTI
©

dN/dE (cm? st Tev?)
5

10

A - (3T 1075 4.39 x 1071
T\ 439 x107* 5.22x 1072

Residuals
NBRORN
|
i
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1ES50229+200

Courbe de lumiére :

L'ajustement d'un flux b 3.52—1012

constant sur la courbe g 3

de lumiére a I'échelle < 256 {

du mois présentée ci- §1§§: .] I

contre a une probabilité B qE l. ) }T :

de y2 P(x%) = 04 % 05F [ t i 1]

(P/dof = 11.2/11). L ! 1 -----------
Aucune variabilité n’est 058, ‘ ‘ ‘ ‘ o
mesurée. 2000 2004 2005 2006 2008 2008
Commentaires : Quelque soit le modeéle d’EBL choisi, le spectre de 1ES 0200+2esuré par

H.E.S.S. place le pic IC au dela de quelques TeV, l'une degiqus les plus hautes parmi celles de
tous les blazars. Le spectre étonnamment dur de 1ES 022@52800ié a son redshift relativement élevé
permet de poser des contraintes fortes sur la densité d’EBk th gamme de l'infrarouge moyen. En
supposant un indice spectral intrinséqgeiel .5, la limite supérieure dérivée a partir des observations
H.E.S.S. (Aharonian et al. 2007b) est prochefacteur deux) de la limite inférieure établie a partir
du compte des galaxies par Spitzer (Fazio et al. 2004). Kigmet al. (2008) ont estimé le spectre
intrinseque de 1ES 0229+200 a partir de la nouvelle limifgésaure sur la densité d’EBL, son indice
spectral avant absorption seraitdel.28 + 0.2.
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.10 1RXSJ101015.9-311909

Type : BlLLac Distance : z=0.143
Position : 10h10m15.9s -31d19m09s

Découverte TeV : H.E.S.S., aprés 60 heures d'observations.

Raisons d'observation H.E.S.S. : Cette source a été choisie parmi I'échantillon Giommi
et al. (2005) établie sur la base du rapport entre les flux ddibrdes sources de maniére a sélectionner
les objets de type HBL. Comme de nombreux BL Lac détectée3 i elle présente un flux X et radio
élevés.

Données et détection H.E.S.S. : Parmi les objets sélectionnées sur des critéeres de flux
X et radio, les sources brillantes ont été observées ettdétedl reste les objets plus faibles, qui pré-
sentent un signal encourageant et auquel une partie inmp@rtiai temps d’observation a été consacré.
1RXS J101015.9-31190 est a la limite de détection de H.E.S.S

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
55.6 21 Dec. 2006 -17 Apr. 2010 12.5 2689 26623 0.0909 269 5.13td

Spectre :
E, Exces Sign. T Eqy. d(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072ecm 2571 TeV 1]
0.30 86 347 441+1.16 0.38 3.21 £0.85 std

H
S,

La faible statistique, associé a un
spectre trés mou rend la caractérisation
spectrale de cette source difficile.

dN/dE (cm ? s Tev?)
5

i
1S)

[
o,

[
o

= 60 *0.70 x 102 cm2s1TeVv?
—1.67 x 1072 1.34 +1

M, — ( 4.93x 1073  —1.67 x 1072 )

>,

Residuals _
NRpORN
4
b
T-«
I

Energy (TeV)
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1RXSJ101015.9-311909

Courbe de lumiére :

12

L'ajustement de la courbe b 5?—10
de lumiére, construite a g ==
I'échelle du mois, par S iE {
un flux constante conduit ° E ! I
& une probabilité dey? 8 °E L] l ! 1
POE) =05 (02dof = 5 ¥ (1T ] .
7.6/8) ; aucune variabilité | = ER—— rovesserecacases R ‘I """"""
n'‘est mesurée pour cette _1: ! 4 I I L. I | | |
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source. 2006 2006 2007 2008 2008 2008 2009 2009 2010
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.11 H2356-309

Type : BlLLac Distance : z=0.165
Galaxie hote : Elliptique Position : 23h59m07.91s -30d37m8s
Masse du trou Noir : (1.12 — 1.17) x 10®* Mg, (Wu et al. 2002)

Notes : Cette source est découverte dans le domaine des rayons & gatellite UHURU (Forman
et al. 1978). Ses caractéristiques optiques permetteatadadser parmi les HBL (Schwartz et al. 1989).
D’apres les observations de Beppo-SAX le pic synchrotroaitsaux alentours de 1.8 keV (Costamante
et al. 2001) et I'objet est vu jusque 50 keV ; ce qui le qualifiencne un blazar synchrotron extréme.
H 2356-309 fait partie des sources détectéed—pami aprés ses 11 premiers mois d'observation (Abdo
et al. 2010b).

Découverte TeV : H.E.S.S. détecte cette source en 2004 a partir des 40h dvalises dispo-
nible apres coupure de sélection sur la qualité des donAdesdnian et al. 2006c¢).

Raisons d'observation H.E.S.S. : H 2356-309 fait partie des sources jugées promet-
teuses par Costamante & Ghisellini (2002) sur la base de feuw importants en X et en radio.

Données et détection H.E.S.S. : Depuis la détection cette source, qui fait face a peu de
compétition de la part d’autres objets durant ses périoeesgisibilité avec H.E.S.S., a été observéee

chaque année. Les résultats obtenus sur I'ensemble deéafooollectées entre 2004 et 2007 sont ras-
semblés dans HESS Collaboration et al. (2010). L'analyésemtée ici prend de plus en compte les

observations de 2008 et 2009, soit une trentaine d’heurésnales utile supplémentaire par rapport a la

derniére publication.

T Dates Zen ON OFF o Exces Sign. Config
1] ] [o]
146.7 16 Jun. 2004 - 9 Nov. 2009 18.6 10058 96825 0.0909 12565012 std
147.1 16 Jun. 2004 - 9 Nov. 2009 18.6 92962 450387 0.2000 28892 8 loose

Spectre
E, Exces Sign. T Eqy. ?(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072ecm 2571 TeV 1]
0.20 1763 942 3.12+0.22 0.35 7.724+0.73 loose

3.030.74x 10 cm2s1Tev?
312+022

Pour cette source, une grande partie
de I'excés est mesuré a des énergies
< 300 GeV. Afin de baisser le seull
en énergie et ainsi augmenter la statis-
tique disponible, les résultats de I'ana-
lyse basée sur les coupures loose sont
utilisés pour construire le spectre. Les 107
parameétres ainsi dérivés sont compa-

tibles avec ceux obtenus en utilisant les 0™
coupures standard et avec ceux précé-
demment publiés.

o
10 r

10

dN/dE (cm? st Tev?)

104

N

A — ([ BATX 1075 —1.48 x 1073
77\ —148 x 1073 4.70 x 1072

Residuals
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H2356-309

Courbe de lumiére :

La courbe de Ilumiére

Mois par mois est pré-

sentée ci-contre. Des
indications de variabilité

d’'une année a l'autre, a
'échelle du mois mais

aussi de la semaine sont
présentes dans les don-
nées collectées entre 2004
et 2007 (HESS Collabo-

ration et al. 2010). De

telles indications ne sont
pas mesurables dans les
données  correspondant
aux observations de 2008
et 2009.

Flux (>300 GeV) cm st

B O B N W M O

xlo-lZ

Jan Dec Dec Dec Jan Dec Dec
2004 2004 2005 2006 2008 2008 2009

Commentaires : Etant donné la distance de la source et la dureté du specteréndes obser-
vations de H2356-309 par H.E.S.S. ont permis de poser urie Ilgapérieure tres contraignante sur le
fond diffus extragalactique dans la gamme de longueur @&aledl’optique a l'infrarouge proche dont la
mesure directe est particulierement difficile (Aharoniaale2006d).
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.12 1ES1101-232

Type : BlLLac Distance :  z=0.186
Galaxie hote : Elliptique Position : 11h03m37.57s -23d29m8s

Notes : La galaxie hote de cet AGN est I'une des plus brillantes té&sokn optique (Abraham et al.
1991). Cette source présente un flux optique variable adiégzidu mois et des sursauts a I'échelle du
jour ont été mesurés (Romero et al. 1999). Les observatituBAWhe révele pas de jet a la collimation
importante au dela de quelques kpc ((Laurent-Muehleisexh. 4993)). Si cette source n’a pas été deé-
tectée par EGRET son émission aux hautes énergies est mgsuF&ermi aprés ses 11 premiers mois
d’observation (Abdo et al. 2010b).

Découverte TeV : 1ES 1101-232 est découverte pas H.E.S.S. sur des obsasvaffectuées en
2004 et 2005. (Aharonian et al. 2007e).
Raisons d'observation H.E.S.S. : Elle fait partie des sources jugées prometteuses quant

a leur émission aux trés hautes énergie, notamment du faeslearactéristiques en X et en radio
semblables a celles des BL Lac déja connus aux THE ((CostardaGhisellini 2002), (Stecker et al.
1996)).

Données et détection H.E.S.S. : L'analyse présentée ici comprend 20 h supplémentaires
par rapport a la premiére détection.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
69.9 24 Feb. 2004 -17 Jan. 2008 22.1 5704 67677 0.0720 8329 11.1std

Spectre
B Exces  Sign. r Eqy. d(Eyc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072ecm 2571 TeV Y]
0.30 462 11.00 3.16 £0.23 0.51 3.30 £0.33 std
a9 10—10 B H H Lo i : : :
3 ®, = 3.93+0.73x 10 cm2 s Tev?
T F =3.16+ 0.23
»n 10
, . 5
Le spectre mesure est relativement dur = 1=
si 'on considere la distance de la 3 i
© 13

source. Les résultats obtenues sont si-
milaires a ceux publiés.

N
O‘

10
( 530 x 107> —1.43 x 1073 )
10"

Mo=1{ 143x10°3 541102

Residuals
N O RN

Energy (TeV)
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1ES1101-232

Courbe de lumiére :

-12
T 12?—10

Le flux intégré au-dessus £ 10
de 300GeV moyenné S 8f
pour chaque période O sF . I
d’observation est repré- 3 A i
senté sur la courbe de % F 11 H | I I
lumiére ci-contre. Aucune T2 I [ 3 H !
variabilité n’est mesurée. o O

Jan Dec Dec Dec Jan

2004 2004 2005 2006 2008
Commentaires : La mesure du spectre dur de cet AGN assez lointain a permisss pne limite

supérieure trés contraignante sur le fond diffus extragigiae (Aharonian et al. 2006d).
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.13 1ES0347-121

Type : BlLLac Distance : z=0.188
Galaxie hote : Elliptique Position : 03h49m23.20s -11d59m8s
Masse du trou Noir : (1.0153) x 10° M, ((Woo et al. 2005))

Notes : Cette source est découverte par le Einstein Slew surveys(&hal. 1992).

Découverte TeV : L'émission aux trés hautes énergies de 1ES 0347-121 a éténdErte par
H.E.S.S. au cours des observations de 2006 (Aharonian20@ia).
Raisons d'observation H.E.S.S. : Cette source est sélectionnée sur la base de ses flux

importants en X et en radio, et d’'une estimation de flux préenetaux THE (Stecker et al. 1996).

Données et détection H.E.S.S. : L'ensemble des observations disponibles est présenté
ici, soit un nombre d’heures aprés sélection sur la quadiggdbnnées deux fois supérieur a celui présenté
dans la derniere publication.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
47.5 20 Nov. 2005 - 14 Dec. 2009 18.3 2331 19774 0.0975 403 8.46td

Spectre
E, Exces Sign. T Eqy. d(Eqe) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072ecm 2571 TeV 1]
0.30 243 877 3.12+0.34 0.52 2.32 +0.29 std
E “E ®,=2.99+077x10 cm2siTev?
~ F r=312+0.34
(\I‘ 10—11 VVVVVVV
5
Le spectre est dur étant donné la dis- W w0 e
tance de la source. Les résultats obte- Z T

nus sont similaires a ceux publiés. 10

A — (B9 107° -231x1073 10
77\ —231x 1073 118 x 107!

|

0 2
g 1 _ F—e— H—e
S 0 ¢ x — ]
.a l 4L
(O]
g 2

1

Energy (TeV)
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1ES0347-121

Courbe de lumiére :

. xlo—lz
N'(n ;
La courbe de lumiére g 108
ci-contre représente le s 8
flux intégré au-dessus de o 6 .
300GeV pour chaque 8 4 4
- , . 2 C .
période  d’observation. x 2 el # v
Aucune variabilité nest L O /ASRRRN S S
détectée. 2 ! ! ! ! !
Dec Dec Jan Dec Dec
2005 2006 2008 2008 2009
Commentaires : La mesure du spectre de cette source a permis de contraindeasité de 'EBL

entre~ 0.75 — 3.5um (Aharonian et al. 2007a).
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.14 PKS0447-439

Type : BlLLac Distance :  z=0.205
Position : 04h49m24.7s -43d50m09s

Notes : Perlman et al. (1998) identifient PKS 0447-489 comme un BLldltant en X, observé
dans cette gamme de longueur d’onde par ROSAT (Periman &9@R). Notons cependant que des
observations en EUVExtreme Ultra Violetassocient cet AGN a un objet de type Sey 1 situé a un redshift
de 0.107. A plus haute énergie, c'est I'une des sourcesgataretiques les plus brillantes observée par
Fermiet ce, dés ses premiers mois d’observation (Abdo et al. 2009b

Découverte TeV : Cette source est découverte par H.E.S.S. a 'automne 2Ba8¢(et al. 2009)).

Raisons d'observation H.E.S.S. : Elle est sélectionnée pour I'observation sur la base de
I'extrapolation prometteuse du spectre mesuré par Ferméekude I'énergie seuil de H.E.S.S. — énergie
seuil attendue pour cet objet étant donnée sa déclinaidlene$ aussi considérée comme prometteuse
d’'aprés les critéres de Tavecchio et al. (2010b) qui ont rqgugaque les objets émetteurs aux THE décou-
verts parFermiprésentent : un flux important au dela i MeV (Figomev > 3 x 1078 phem=2s71)

et un spectre dur dans la bande en énergie couvertEgpani (indice spectral différentiel’ < 2), ou
bien, un spectre dur dans la bande en énergie couvertBepani et un flux important en XyFv a
1keV > 10~ 2 ergecm™2s7!). C'est sans surprise que cette source présente aussi limfioxtant en
radio et en X comme toutes les BL Lac détectées par H.E.S.S.

Données et détection H.E.S.S. : PKS 0447-489 est la premiére source sélectionnée par
H.E.S.S. sur la base des observations-gleni. Sa détection renforce le caractere prometteur de I'utili-
sation des données Fermi pour estimer I'émission des aijetIHE.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
15.7 9 Nov. 2009 - 19 Dec. 2009 23.1 599 4935 0.0909 150 6.43 $td
15.7 9 Nov. 2009 - 19 Dec. 2009 23.1 5527 25451 0.2000 437 5.500sel

Spectre

L'utilisation des coupures standard n'offre pas suffisaminae statistique pour la construction du
spectre. En utilisant les coupures loose, un spectre peuicéhstruit sur une gamme en énergie trés
restreinte entre 200 et 500 GeV. L'indice spectrale de la loi de puissance ajustée sur leaékes est
tres mal déterminé, avec des erreurs statistigués mais les valeurs obtenuds & 4.5) indiquent que

le spectre de cet AGN lointain est parmi les plus mous mesurés
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1ES50414+009

11.15 1ES0414+009

Type : BlLLac Distance : z=0.287
Galaxie héte Elliptique Position : 04h16m52.41s +01d05m8s
Découverte TeV : Aprés plus de 100 heures d’observation, 1ES 0414+009 ekirfieat détectée

par H.E.S.S. (Hofmann et al. 2009). Un exce0@~ est mesuré a plus d& en utilisant une analyse
récemment développée et plus performante que celle basésquarameétres de Hillas (de Naurois &
Rolland 2009), pour un flux qui représente envitb5’% du Crabe Fermiannonce la détection de cette

source aux trés hautes énergies a la méme occasion. |l @&@agiitn des AGN les plus lointains connu
pour émettre aux THE.

Raisons d’observation H.E.S.S. : Cette source est sélectionnée sur la base de ses flux
importants en X et en radio (Costamante & Ghisellini 2002).
Données et détection H.E.S.S. : 1ES 0414+009 est a la limite de détection de H.E.S.S.

En utilisant I'analyse standard, un signalZid~v a ~ 40 est mesuré. Les analyses plus avancées, adap-
tées aux sources a faible flux, sont nécessaires pour étagidétection ferme de cette source (de
Naurois & Rolland 2009; Ohm & et al. 2010; Fiasson et al. 2@&cherini & et al.).

T Dates Zen ON OFF Q@ Exces Sign. Config
[b] (d] [o]
73.6 3 0ct. 2005 - 23 Nov. 2009 26.4 2975 30293 0.0909 221 3.98td
73.6 3 0ct. 2005 - 23 Nov. 2009 26.4 24446 120326 0.2000 3813 2.4oose

1°4}
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.16 PG1553+113

Type : BlLLac Distance : z < 0.48 — 0.69
Position : 15h55m43.044s +11d11m8s
Galaxie hote : N’est pas résolue par le télescope Hubble

Notes : PG 1553+113 est découverte en UV durant le Palomar Greereys e variabilité et son
absence de raies en optique lui valent d’étre qualifié de RL Edle est observée en X, notamment
par BeppoSAX. Son redshift est incertain ; aucune lignetrdbservée malgré les dix observations qui
lui ont été consacrées notamment avec le VLT (Aharonian.€2018b). La limite supérieure la plus
contraignante donnée ci-dessus est établie a partie dege®me H.E.S.S et de MAGIC (Mazin &
Goebel 2007). La comparaison du spectre mesuré par Fermuiancesuré par H.E.S.S. permet de
dériver une limite inférieure sur le redshift, en se basantdes considérations liées a I'absorption par
I'EBL des photons qui contribuent au spectre mesuré pardE (Abdo et al. 2009a).

Découverte TeV : H.E.S.S. (Aharonian et al. 2006b)

Raisons d'observation H.E.S.S. : Cette source est considérée comme prometteuse aux
THE sur la base de ses flux importants en X et en radio ((Costizn8aGhisellini 2002)

Données et détection H.E.S.S. : PG 1553-439 n'a pas été ré-observé depuis sa détection
basée sur les données de 2005 et 2006, du fait notamment deskigm pour observer les sources
galactiques qui sont visibles par H.E.S.S. dans les ménmeerd observation. Pour un état de flux
identique a celui mesuré par H.E.S.S., il faudrait d’autaet pne centaine d’heures supplémentaires
pour améliorer le signal. En cas de sursaut d’activité, quirgait étre repéré pdfermi, cette source
serait bien entendu ré-observée.

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
(] [d] [o]
27.4 1 May. 2005 - 26 Jul. 2006 36.7 1401 13102 0.0909 210 5.65td

O

Spectre :
E, Exces Sign. T Eye d(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072cm2s71TeV 1]
0.21 322 4.55 4.73+£0.97 0.31 18.50 +4.23 loose

0.42 x 10" em2stTeVv?
0.97

H
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T \HHH; T
)
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=
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Le spectre est construit en utili-
sant les données analysées avec
des coupures loose davantage
adaptées au spectre trés mou de 102
la source. Les résultats obtenus

sont compatibles avec ceux pu-
bliés.
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PG1553+113

Courbe de lumiére :
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

11.17 PKS 1510-089

Type : FSRQ Distance :  z=0.360
Position : 15h12m50.533s -09d05.0m59.83s

Notes : Le jet de cet objet montre des vitesses superluminiquesttedges { 45¢, Jorstad et al.
(2005) ). Une campagne multi-longueur d’onde (radio, a#jdX) a permis de suivre ses périodes d’'ac-
tivité avec a la clef une étude de la polarisation optiqueegadstructure du jet (Marscher et al. 2010).
Des sursauts d’activité ont été observés par Fermi (Fedi€ollaboration 2010) qui détecte la source
dés ses premiers mois de vol (Abdo et al. 2009b).

Découverte TeV : PKS 1510-089 a été découverte par H.E.S.S. suite a des atisesvdéclen-
chées par un sursaut d’'activité exceptionnelle de 'ogtipnsqu’au GeV. Il s’agit du premier AGN de
type FSRQ détecté par H.E.S.S.

Raisons d'observation H.E.S.S. : L'état haut de la source est détecté par AGILE pendant
plusieurs jours : le 11 mars (D’Ammando et al. 2009), le 13xfRucella et al. 2009) et le 19 mars (Ver-
cellone et al. 2009)Fermi confirme cet état de flux imporant. L'activité de la sourceesseptionnelle
aussi en X (observations de Swift/BAT, Krimm et al. (2009)¢e optique c’est le sursaut le plus brillant
jamais enregistré pour cette source (GLAST-AGILE SuppogRam (GASP) of the Whole Earth Blazar
Telescope (WEBT), Larionov et al. (2009)). C’est dans caaistances que H.E.S.S. décide d'observer
PKS 1510-089.

Données et détection H.E.S.S. : Cette source est a la limite de détection pour I'analyse
standard. Un excés d&'1 v mesuré avec une significativité 8o est obtenu avec une analyse récente
plus avancée (de Naurois & Rolland 2009), 'ensemble desteés obtenus sur cet objet avec cet analyse
est présenté dans (H.E.S.S. Collaboration et al. 2010d).

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] (d] [o]
12.4 20 Mar. 2009 - 29 Apr. 2009 21.3 393 4079 0.0930 14 0.66 sStd
11.9 20 Mar. 2009 - 29 Apr. 2009 21.4 23 309 0.0814 -2 -0.42 hard
11.9 20 Mar. 2009 - 29 Apr. 2009 21.2 3386 14719 0.2107 285 4.90bose
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IGRJ19443+2117

11.18 I1GRJ19443+2117

Type : AGN? Distance : Z= inconnue
Position : 19h43m56.20s +21d18.0m22.95s
proche du plan galactique (gal. lat-1.3°)

Notes : IGRJ19443+2117 est découverte comme une source X dur p&&@ERRAL (Malizia et al.
2007). Sa hature n’est pas connue et a été discutée dans étah®009) a partir des informations multi-
longueur d’onde a disposition. Ses caractéristiques ilesten X observées par Chandra (Tomsick et al.
2009) et Swift (Landi et al. 2009) et sa détection en optidR®SAT) et en radio (assez brillante : 107
mJy & 1.4GHz et spectre plat) suggérent qu'’il s'agit d'un A@iis un spectre optique est nécessaire
pour confirmer cette classification. Dans le cas d’'une coafion de sa nature d’AGN, son le rapport
important entre ses flux X et radia ¢z = 0.63) la ferait appartenir a la catégorie des HBL.

Découverte TeV : H.E.S.S.

Raisons d'observation H.E.S.S. : La plupart des observations ont été réalisées lors du
balayage du plan galactique. Un exceés a été détecté a unepasimpatible avec celle la source IN-
TEGRAL IGR J19443+2117 et des observations dédiées ontétisées pour confirmer le signal et
accumuler des informations nécessaires a son identificatignosteriori on remarque que dans le plan
flux radio-flux X cette source se trouve dans la zone ou sergitas AGN détectés au TeV.

Données et détection H.E.S.S. :

T Dates Zen ON OFF « Exces Sign. Config
[b] [d] [o]
34.8 1Jul. 2006 - 19 Aug. 2009 48.5 1026 18559 0.0465 164 5.28td

O

Spectre :
E, Exces Sign. r Eqe d(Eqc) Config.
[TeV] (> Es) o] [TeV] [1072ecm 2571 TeV Y]
0.65 118 5.83 2.89+0.57 1.05 0.68 £0.13 std

®,=7.97+1.49x10"° cm2 s Tev?!
F=2.89+057
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Cartes d’identité des AGN détectés par H.E.S.S.

Courbe de lumiere :

-12
L'ajustement par une o ;10
constante de la courbe g ‘F
de Ilumiére a [Iéchelle S 3 I
du mois méne a une © LE ] |
probabilitt  de 0.4 2 °F ] 11l
O2/dof = T7.3/7). 3 4 . Iy
Aucune variabilité n’est ] e l --------------- sl
mesurée  pour  cette E

source Dec Jul Dec Jul Jan Jul Dec Jul Dec
) 2005 2006 2006 2007 2008 2008 2008 2009 2009

Commentaires : Si la nature AGN de cette source est confirmée, il s'agiralageemiére décou-
verte fortuire d’'une source extragalactique aux THE. Cesqueit prometteur pour I'avenir avec CTA.
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Bilan sur la population d’AGN détectés par H.E.S.S.

11.19 Bilan sur la population d’AGN détectés par H.E.S.S.

L'ensemble des données collectées entre la fin décembree2083nois d’avril 2010 a été analysé
a partir de la méthode basée sur les paramétres de Hillagékabkats récapitulés ici fournissent une
vision homogéne de la population d’AGN détecté par H.E.8uSlela de cette analyse, les résultats les
plus marguants obtenus a partir de I'observation de cessadjec H.E.S.S. ont déja été présentés dans le
contexte plus général du chapitre 3 mais aussi dans les chidentité. lls ne sont donc que brievement
repris ici.

Pour les 17 sources détectées par H.E.S.S. jusqu’au maisl @810, les observations réalisées,
les sighaux détectés et la variabilité la plus rapide meswgént rassemblés dans le tableau 11.1. La
plupart de ces sources (15/17) est détectée a plds @ utilisant 'analyse basée sur les paramétres
de Hillas. Ce niveau de détection est atteind en utilisattipures standard, a I'exception du cas de
PKS 0548-322 qui requiére l'utilisation des coupures hardrmtteindre une telle significativité. Par
ailleurs, 1ES 0414+009 et PKS 1510-089 ne sont pas déterdlas deso avec cette analyse mais ces
objets sont clairement détectés lorsque I'analyse essé&ahvec des méthodes plus récentes, adaptées
aux sources faibles (de Naurois & Rolland 2009; Ohm & et al@2@-iasson et al. 2010; Becherini &
etal.).

Les spectres différentiels en énergie des sources sonéghn générale, bien représentés par une
loi de puissance, avec des indices spectraux compris 2rtteet 4.13. Une coubure dans la partie a
plus haute énergie a été mesurée pour Mkn 421 et durant atatde PKS 2155-304. Les spectres les
plus durs observés pour les sources les plus lointainesesntip de poser des limites supérieures trés

AGN T Zen ON OFF Q@ Excés Sign. Var.
(b]  [d] [o]
Cen A 175.3 239 8258 118456 0.06 529 5.8 -
M 87+ 729 40.3 3999 39562 0.08 632 10.1 jour
Mkn 421* 224 622 6706 12257 0.09 5585 103.%4 15 min.
PKS 0548-322 47.7 13.7 357 3116 0.08 96 5.4 -
PKS 2005-489 1344 335 8233 67114 0.09 2103 24.3 mMois
RGB J0152+017 50.6 27.2 1993 18748 0.09 289 6.5 mois
PKS 2155-304 230.3 20.4 68636 132930 0.09 56552 325.1 2 mip
1ES 0229+200 90.7 454 3018 28987 0.09 383 7.0 -
1RXSJ101015.9-311909 55.6 125 2689 26623 0.09 269 5.1 -

H 2356-309 146.7 18.6 10058 96825 0.09 1256 12,5 semaine
1ES1101-232 69.9 221 5704 67677 0.07 832 11.2 -
1ES0347-121 475 183 2331 19774 0.10 403 8.5 -
1ES 0414+009 73.6 26.4 2975 30293 0.09 221 4.0 -
PKS 1510-089 119 212 338 14719 0.21 285 4.6 -
PKS 0447-439 157 23.1 599 4935 0.09 150 6.4 -
PG 1553+118 274 36.7 1401 13102 0.09 210 5.6 -

IGR J19443+2117 348 485 1026 18559 0.05 164 5.3 -

TaB. 11.1:Récapitulatif des tableaux présentant les données et tealksigesuré des 17 AGN détectés
par H.E.S.S. jusqu’au mois d'avril 2010. Le contenu du tablest présenté dans le paragraphe 11.1.2,
a I'exception de la derniere colonne qui représente ici laadailié la plus rapide mesurée par H.E.S.S.
Les sources indexées par le symbblgsont celles pour lesquelles la statistique disponible da de
I'énergie seuil de confiance est suffisante pour construirspectre.
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AGN z Excés Sign. r Eqc »(Edc) Config.
(> Es) [o] [TeV] [1072ecm 2571 TeV 1]

CenA 0.0018 830 45 229+034  0.67 0.65+0.12 loose
M 87 0.0044 901 6.5 2.07£0.17 1.16 0.44+0.06 loose

PKS 0548-322 0.0690 197 6.3 2.92=+0.38 0.52 1.49 +0.27 std
PKS 2005-489 0.0710 3021  15.7 3.01+£0.13 0.47 7.60 £0.45 loose
RGB J0152+017 0.0800 511 5.7 3.02+£0.49 0.42 4.33£0.76  loose
PKS2155-304 0.1160 40874 158.3 3.40+0.02 0.36 113+ 0.01  loose
H2356-309  0.1651 1567 8.8 2.93+0.25 0.35 85+0.6 loose

1ES1101-232 0.1860 483  10.8 2.92+0.19 0.52 2.90 +£0.29 std

TAB. 11.2:Résultats de I'ajustement par une loi de puissance desrsgemtre220 GeV et5 TeV, pour
les sources dont le spectre couvre cette gamme en énergie.

contraignantes sur la densité d’'EBL, dans la gamme dediinfrge moyen pour le cas de 1ES 0229+200,
et dans le gamme de I'optique a l'infrarouge proche — ou laumgegirecte est particulierement difficile
du fait notamment du bruit de fond que constitue la lumierdiaale — pour les cas de H 2356-309 et
1ES 1101-232 dont les spectres couvrent des énergies psssaue celui de 1ES 0229+200.

Pour étudier I'éventuelle corrélation entre les indicescg@aux et la distance des sources, des spectres
ont été dérivés sur une gamme en énergie commune afin d'éesedifférences qui seraient dues a la
dépendance en énergie de 'absorption par le fond diffusgatactique. Déterminer cette gamme en
énergie commune demande la prise en compte de deux effetariddion de I'énergie d’'une source
a l'autre, notamment en fonction de I'angle zénithal d’'elggon, et la diminution de I'excés avec
I'énergie. Un bon compromis, qui consiste a utiliser une@reseuil qui convienne a un maximum de
source et au dela de laquelle la statistique est suffisartea@nistruction des spectres, est trouvée avec
la gamme en énergie @20 GeV a5 TeV dans laquelle il a été possible de déterminer 'indice spect
de huit sources. PKS 2155-304 participe a I'étude ; le spexdt déterminé a partir de I'ensemble des
données a I'exception de celles correspondant aux surdadvités de juillet 2006 durant lequel le
comportement de la source est particulier. Les résultatssésentés dans le tableau 11.2. La figure 11.1
représente les indices spectraux déterminés sur la gammageegie commune en fonction du redshift
des sources.

Les différents indices spectraux obtenus ne sont pas cdtgsatvec une valeur constani€(dof =
89/7 correspondant a une probabilité g& P(chi?) = 10~16). Etant donné le nombre assez limité de
sources participant a I'étude, il est difficile de reveneigune corrélation entre la dureté des spectres et
la distance, méme s’il semble que les sources les plus wadient aussi les plus dures. Quoi qu'il est
soit, une telle corrélation n'est pas forcément attendueeftet, le spectre des sources sur une gamme
en énergie donnée avant absorption peut étre différenedaarce a 'autre : si les spectres intrinséques
varient ou bien, en faisant I'hypothése d’'un spectre is&que similaire pour I'ensemble des AGN et
présentant une courbure, si 'amplification Doppler (quialé les spectres vers les hautes énergies)
est différente d’'une source a l'autre, alors sur une gamménergie donnée les spectres apparaissent
naturellement différents.

Le suivi des sources a permis de mettre en évidence la V@gabilong terme de pres d'un tiers
des AGN détectés. De la variabilité rapide de I'ordre du jauigalement été observée pour certaines
sources (M 87 notamment) et méme de quelques minutes poudRiket PKS 2155-304 durant des
sursauts d'activités. L'origine de la variabilité de PK$24304 pourrait étre due a des processus de type
multiplicatif, c’est du moins ce qui est suggéré par le dareclognormal de sa variabilité. L'étude de
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FiG. 11.1:Indice spectral déterminé ent220 GeV et 5 TeV en fonction du redshift, pour les sources
du tableau 11.2.

la variabilité rapide de PKS 2155-304 durant son sursaudtigigé le plus exceptionnel a d’autre part
permis de mettre une limite contraignante sur la violatieidvariance de Lorentz.

De la variabilité spectrale a été mesurée lors de I'état Hautes deux derniéres sources avec une
corrélation entre le durcissement du spectre et 'augrtientdu flux. Le comportement de PKS 2155-
304 est cependant plus complexe et semble différent seleageburce se trouve dans un état de flux
haut ou bas.

L'organisation de campagnes multilongueur d’'onde avec $HE a permis d’étudier le comporte-
ment de ces objets et notamment de chercher des corrélatresles différentes gammes en énergie.
Durant les états hauts de Mkn 421 et PKS 2155-304, des ciwrédant été mesurées entre les flux en X
et aux THE, ce qui est attendu si la méme population prodsidéeix émissions. La campagne multilon-
gueur d’onde consacrée a PKS 2155-304 et associant H.F-8®i, RXTE, Swiftet ATOM, a permis
d’'observer la source dans un état bas. Durant ces obs@&watbcontrairement a ce qui a été mesuré
pendant I'état haut de la source, aucune corrélation exdr¥ ket les THE n’a été mesurée, en revanche,
et pour la premiére fois pour un AGN, une indication de catiéh entre I'émission en optique et aux
THE semble présente et peut étre interprétée comme undéimarians la densité de photons cibles pour
la production dey par processus Compton inverse. Ce comportement nécesgéadant confirmation,
en considérant notamment d’autres périodes d’observsitonltanées entre I'optique et les THE durant
un état bas de la source.
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Chapitre 12

Limites supérieures sur le flux des AGN
non deétecté

Il'y a un nombre encore faible d’émetteurs au TeV connus, hegiimites supérieures sur le flux des
sources constituent également une information utile pontraindre les modéles d’émission. L'analyse
des AGN observés par H.E.S.S. pour lesquels aucun signa@té&’mis en évidence est présentée dans
ce chapitre. Il s’agit d’'une mise a jour de la derniére puatian sur les limites supérieures (Aharonian
et al. 2008c).

12.1 Présentation des données

L'analyse présentée ici rassemble les 36 AGN observés maisiétectés par H.E.S.S. — et dont le
temps d’observation aprés sélection sur la qualité desédmnast supérieur a 1h. Pour I'ensemble des
sources ce temps s’éleve a pres de 410h. Les observatiogtedaites en mode décalé (Wobble mode)
entre janvier 2004 et avril 2010.

Comme pour les sources détectées présentées dans leehidplrs données sont analysées suivant
la méthode présentée dans le chapitre 8 en appliqguant Igaiesustandard (voir 8.6). Les nombres
d’événements dans les régions ON et OFF sont déterminédiadmmia méthode des fonds réfléchis
multiples (voir paragraphe 8.4.2). La significativité dgreil est obtenue a partir de la formule de Li et
Ma (voir paragraphe 8.5).

12.2 Calculer une limite supérieure sur le flux

La limite supérieure sur le flux intégré est calculée a pddila limite supérieure sur les nombres de
ON et OFF mesurés. Celle-ci est déterminée a partir de lacdéttle Feldman & Cousins (1998) qui
est basée sur la construction de la ceinture de confiance ydadyweet adaptée pour le cas des variables
poissoniennes avec du fond ou des variables gaussiennaseboCette méthode consiste a construire
une ceinture de confiance a partir d’'une procédure unigueajmesure donne lieu a un intervalle de
confiance ou a une limite supérieure. Cela permet d’évitendeanisme de "flipflopping" qui entraine
la sous estimation des erreurs. Avant de préciser davataagéthode utilisée par Feldman et Cousins,
rappelons la définition d’'une ceinture de confiance et celteitervalles de confiance gu’elle permet de
construire.

La ceinture de confiance est définie dans le flamx), ol représente le paramétre dont on cherche
a déterminer la valeur vrajg, (inconnue) a travers la mesurg de I'observabler. On suppose connue la
distribution de probabilité de I'observabiteassociée a&. Pour chaque valeur geon définit un intervalle
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FiGg. 12.1:lllustration de la construction d’'une ceinture de confianBeur chaque valeur vraig, la
ligne horizontale représente l'intervalle dans lequeh une probabilitéx d’'étre mesuré. L'intervalle de
confiance sur la valeur de associé a une mesuredonnée est lu sur les bord de la ceinture de confiance,
comme indiqué par la ligne pointillée verticale. Figureraikie de Feldman & Cousins (1998).

d’acceptancér;, zo| tel que la probabilité pour que la mesureadappartienne a cet intervalle soit égale
au niveau de confiance désué&(P(x € [z1,x2]|n) = «). La construction de la ceinture de confiance
consiste a déterminer cet intervalle pour chaque valeyr.d@our une mesure, donnée, l'intervalle
de confiance associgy,, i), est lu sur les bords de la ceinture de confiance définis paedieption
de la ceinture par la ligne verticale passant pavoir figure 12.1). Supposons, connue efz, z5]
l'intervalle d’acceptance qui lui est associé. Par comsion, les intervalles de confiance associés aux
mesures comprises entrgetz, contiennent toug, autrement dit quel que sQib, 1o € [1a(x), tp ()]
si et seulement st € [z1(uo), z2(1o)]. Par conséquent, la probabilité de mesurer une valeur de
comprise entre:; etxy, notéeP(x € [x1(1o), x2(10)]) = a, est égale a la probabilité d’obtenir, a partir
de la mesure, un intervalle contenamt c'est-a-direP (uo € [pa(x), us(x)]) = o Notons queu,(x) et
wup(z) sont des variables aléatoires qui dépendent de I'expériengue donc l'intervalléu, (z), ()]
varie d'une expérience a l'autre. En un mot, si I'on réalise mesurery de I'observable associée au
parametre: (pour lequel la valeur vraie est inconnue), I'intervallecdafiance construit a partir dg a
une probabilitéy d’étre I'un de ceux qui contiennent la valeur vraie,de

La détermination des intervalles de confiance "a la Neymaiss¢ libre le choix des bornes des
intervalles d’acceptance. Pour permettre la transitias les faibles valeurs de sans sous estimer le
recouvrement des intervalles et tout en restant dans leiderdas valeurs physiques — par exeniplé
si le paramétre. correspond a un comptage de nombre de particules — Feldn@ousins utilisent le
rapport de vraisemblande(x) pour ordonner les valeurs decontenues dans l'intervalle d’acceptance.
R(z) est défini comme égal&(x|u)/P(z/itm), OU 1y, est la valeur qui maximise la probabilif&(x|.)
tout en restant dans les limites physiques. Les intervaliesceptancéz, z2] sont alors construits de
maniére a satisfairgf;f P(z|p)dr = a et R(z1) = R(x2). Si la borne inférieure de lintervalle de
confiance est égale a zéro alors la valeur mesurée est asaaaie limite supérieure.

Pour chaque source, l'intervalle de confianc&aassocié a la mesure de I'exceésdest calculé a
l'aide de la méthode décrite ci-dessus. La borne supéreieette intervalle, noté8™a*, est utilisée
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pour calculer la limite supérieure sur le flux différentigt** a I'énergie de reférence, tel que :

Smax

ST (£) 1B)aE

Dans cette équation I'indiceest relatif aux différents runs utilisés lors de I'analysdalsource T; et s
représentent le temps et I'énergie seuil associés ail (woir le paragraphe 9.1.3 pour la détermination
de I'énergie seuil) /(E) représente la réponse de l'instrument (c'est-a-diredtefbmbiné de la surface
de collecte effective et de la résolution en énergie ; vairdaragraphes 9.1.1 et 9.1.2) ; finalemént,
est l'indice spectral supposé. Le flux intégré est ensuimugaau dela de I'énergie seuil moyenne des

observationg,, suivant :
(oo} E -
pmax _ / 6nax<_) dE
2 Ey

Pour calculer le flux intégré, on fait I'nypothése d'un spedifférentiel en énergie en forme de loi
de puissance avec un indice de 3, correspondant a ce quileahmment observé pour les AGN détectés
au TeV. Notons cependant que le choix de l'indice spectalpas beaucoup d’'influence sur la valeur
limite du flux.

max __
0 =

12.3 Résultats

Pour chaque source, les résultats obtenus en appliquardtieode d’analyse présentée dans le cha-
pitre 8 sont rassemblés dans le tableau 12.1 qui donne eoyfiartl’excés attribué aux et sa signifi-
cativité. Comme on peut le voir sur la figure 12.2, la disttitru des significativités pour les différentes
sources présente une légére déviation par rapport a umibuwlisin gaussienne centrée en zéro et de
largeurlo. Cela pourrait étre une indication qu’une partie des olgjbtervés présente un signal au TeV
méme si ce dernier n'est pas détectable par H.E.S.S. Notoagditie que I'une des entrées du dernier
intervalle de la figure 12.2 est due a Mkn 501, une source @paur émettre au TeV mais dont le signal
est détecté ici avec une significativité gke — cette source située dans I'hémisphere Nord est observée a
de grands angles zénithaux ce qui rend sa détection plusldiffi

L'énergie seuil et la limite supérieure sur le flux intégrédmssus de cette énergie sont présentés
dans le tableau 12.2. Le flux intégré est également expritaévement au flux associé a I'émission
de la nébuleuse du Crabe, estimée au-dessus de la mémeeéearii & partir du spectre mesuré par
H.E.S.S. (voir Aharonian et al. (2006a)). Les valeurs prt&ss ne sont pas corrigées de I'absorption
due & I'EBL.

12.3.1 Les sources connues pour émettre au TeV
Mkn 501

Cette source est connue pour étre émettrice au TeV. Elle dé&tée par Whipple (voir Cata-
nese et al. (1997)), HEGRA (voir Bradbury et al. (1997)), C&®ir Djannati-Atai et al. (1999))
et MAGIC (voir Albert et al. (2007d)). Un signal marginal dé~ est détecté &c par H.E.S.S. en
quatre heures d’observation. En utilisant l'indice spadit = 2.6 mesuré par HEGRA au dela de
1.5 TeV le flux détecté au-dessus de I'énergie seuil de H.E.S.F!(estl.65TeV) = 1.57 + 0.54g¢at =
0.3sys 107 2cm 25~ 1. Cette valeur est comparable a I'état bas de la source mpauHEGRA en 1996.

10n utilise le spectre mesuré par HEGRA car malgré sa latitatarable a I'observation de Mkn 501, cet instrument fait
partie la génération précédente d’ACT et son seuil en éaasji similaire a celui de H.E.S.S. pour des objets vus a grand
angles zénithaux.
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AGN Type z T Zu. ON OFF a v S

] [d] [o]
NGC 1068 Sey2 0004 184 259 815 7950 0.098 38 1.3
NGC 3783 Seyl 0.010 26 248 191 2130 0.091 -2 —0.2
NGC 7469 Seyl 0.016 100 335 433 5110 0.092 —-35 —1.6
3C 120 FRI 0033 52 320 257 2990 0.091 —14 —0.9
Mkn 501 BLLac 0.034 4.1 63.7 267 2400 0.091 48 3.0
Pictor A FRII 0035 20.6 28.2 1080 11900 0.091 —1 —0.0
PKS 0521-365 BLLac 0.055 7.4 21.1 362 3770 0.096 2 04
PKS 2316-423 BLLac 0.055 86 204 599 6420 0.091 15 0.6
PG 2209+184 Seyl 0.070 88 424 218 2430 0.091 -3 —0.2
Il Zw2 HFSRQ 0.090 12.7 37.0 373 4080 0.091 1 0.1
SHBL J001355.9-185406 BL Lac 0.094 24.4 13.7 943 9820 0.093 28 0.9
IERS B1345+125 Seyl 0.122 82 366 186 3050 0.059 6 0.5
1ES 0145+138 BLLac 0.125 57 39.8 231 2830 0.091 -26 —1.6
PKS 0558-504 NLSI 0.137 88 284 433 4940 0.091 —16 —0.8
RGB J1117+202 BLLac 0.1390 4.3 515 177 1990 0.096 —14 —1.0
RGB J0109+182 BLLac 0.145 2.7 419 65 754 0091 -3 —04
1ES 0323+022 BLLac 0.147 11.5 27.2 581 5810 0.0901 52 2.1
3C 273 FSRQ 0.158 222 30.6 1170 12300 0.091 57 1.6
1ES 1440+122 BLLac 0.163 13.3 365 476 4610 0.091 57 26
1ES 1218+304 BLLac 0.182 2.3 557 72 807 0.091 -1 —0.2
PKS 0048-097 BLLac 0.200 124 21.8 341 10600 0.031 11 —0.5
1ES 0647+250 BLLac 0.203 1.4 503 22 288 0.091 —4 —0.8
1ES 2343-151 BLLac 0.224 13.1 164 833 8640 0.100 —27 —0.9
RBS 1888 BLLac 0.226 7.8 14.0 483 5410 0.091 -8 —0.4
3EG J0215+1123 BLLac 0.250 7.9 425 210 5030 0.039 11 0.6
BWE 0210+1159 FSRQ 0252 7.9 431 210 3970 0055 -8 —1.0
PKS 0301-243 BLLac 0.260 7.2 89 277 2720 0.097 13 0.8
HS 2250+1926 FSRQ 0.284 20.3 43.8 599 7530 0.082 —17 —1.3
SHBL J032541.0-164618 BLLac 0.291 14.7 9.7 702 7490 0.091 21 08
EXO 0556.4-3838 BLLac 0.302 10.2 19.6 495 5120 0.091 29 1.3
1ES 0507-040 BLLac 0.304 87 221 348 3470 0.091 32 17
1RXS J033311.8-361942 Seyl 0.308 224 20.6 856 22100 0.037 30 —0.2
Q J22548-2725 BLLac 0.333 1.7 145 130 1640 0.091 —19 —1.6
SHBL J213135.4-091523 BLLac 0.449 25.9 15.6 1150 12400 0.091 28 0.8
3C 279 FSRQ 0536 59 258 255 2880 0.080 25 1.7
KUV 00311-1938 BLLac 0.610 5.2 85 150 1670 0.091 -1 —0.1

TAB. 12.1:AGN observés mais non détectés par H.E.S.S. Sont donnésotayleur type et leur redshift

z tels que I'on peut les trouver dans SIMBARX ¢ p ://si nbad. u-strasbg. fr/sinmbad/)ou
NASA/IPAC http :// nedww. i pac. cal t ech. edu/), le temps T aprés sélection sur la qualité
des données, I'angle zénithal moyen correspondant awngdifmns la source, le nombre d’événements
dans la zone ON et dans les zones OFF, le facteur de normiafisatentre les régions ON et OFF,
I'excés~ et la significativité S avec laquelle ce dernier est mesuré.
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AGN E; ON OFF « 0 S I(> E) Crabe
[GeV] >E; > Eq >E;  [o]  [107"2em™2%s7!] %
NGC 10687 267 409 3848 0.098 33 1.6 < 1.59 < 0.87
NGC 3783 286 61 778 0.091 -9 -—1.1 <1.71 < 1.06
NGC 74691 281 236 2692 0.092 —10 —0.7 < 0.96 < 0.57
3C 12017~ 271 128 1560 0.091 —13 —1.1 < 1.09 < 0.61
Pictor A> 296 514 5667 0.091 —1 —0.0 < 0.96 < 0.63
PKS 0521-365 275 181 1751 0.094 16 1.2 < 2.60 < 1.50
PKS 2316-423% 249 250 2586  0.091 14 09 < 2.45 < 1.20
PG 2209+184 434 135 1493 0.091 -0 —0.1 < 0.90 < 1.09
 zw2oH 356 223 2322 0.091 11 0.8 < 1.17 < 1.03
SHBL J001355.9-185406 275 447 4279 0.093 48 2.3 < 1.56 < 0.90
IERS B1345+125 417 83 1381 0.059 1 02 < 1.02 < 1.16
1ES 0145+138H4 327 129 1611 0.091 —17 —14 < 0.83 < 0.63
PKS 0558-50% 291 221 2410 0.091 1 0.1 < 1.66 < 1.05
RGB J1117+2027—V 539 135 1462 0.096 -5 —0.4 < 1.16 < 2.01
RGB J0109+182 456 45 479  0.091 1 02 < 1.80 < 2.37
1ES 0323+022:H:M 267 254 2762 0.091 2 0.2 <1.33 <0.73
3C 2731V 295 601 6126 0.091 44 1.8 < 1.36 < 0.88
1ES 1440+1221.V 347 277 2461 0.091 53 3.3 < 2.06 < 1.73
1ES 1218+304 917 39 471 0.091 -3 —06 < 1.38 < 5.68
PKS 0048-097 323 155 4241 0.033 14 1.2 < 1.55 < 1.16
1ES 0647+250Y 672 14 205 0.091 —4 -1.1 < 1.00 <247
1ES 2343-1514 242 338 3463 0.100 —7 —0.4 < 1.19 < 0.56
RBS 1888 230 194 2134 0.091 0 0.0 < 1.77 < 0.76
3EG J0215+1123 466 127 2958 0.040 8 0.8 < 1.29 < 1.75
BWE 0210+1159 443 116 2391 0.057 —19 -—1.7 < 0.44 < 0.55
PKS 0301-243 290 119 1075 0.097 14 1.3 < 2.28 < 1.44
HS 2250+1926% 453 386 4685 0.084 -7 —0.4 < 0.56 <0.73
SHBL J032541.0-164618 248 295 3082 0.091 14 08 < 1.58 < 0.77
EXO 0556.4-38387 276 212 2278 0.091 4 03 < 1.56 < 0.90
1ES 0507-040 273 151 1587 0.091 6 05 < 1.61 < 0.92
1RXS J033311.8-361942 408 273 7353 0.039 —14 —0.8 <0.37 < 0.40
Q J22548-2725— 217 47 644 0.091 —11 -—15 < 2.03 < 0.80
SHBL J213135.4-091523 262 500 5225 0.091 25 1.1 < 1.22 < 0.65
3C 2791 284 116 1457 0.079 0 0.1 < 1.66 < 1.01
KUV 00311-1938 329 57 536 0.091 8 1.1 < 2.20 < 1.70

TAB. 12.2:Limites supérieures 89% sur le flux des sources observées par H.E.S.S. dont le sighal e
détecté avec une significativité inférieur8& Les sources détectées au TeV par d’autres ACT sont in-
dexées par le symboletandis que les sources dont la limite supérieure a été caékcprécédemment
sont suivies du symbofeet de l'initiale de 'ACT ayant effectué la mesure (H.E.SMPAGIC ou VERI-
TAS). Pour les limites supérieures obtenues par H.E.®.Sighe™ aprés le! indique les sources pour
lesquels le temps d’observation depuis la publication deni#e supérieure n'a pas augmenté.
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FiG. 12.2:Distribution des significativités obtenue pour les AGN obég mais non détectés par H.E.S.S.
La courbe en trait plein représente une distribution gaesse centrée en zéro, de largeur 1 et normali-
sée au nhombre total de sources.

1ES1218+304

La source 1ES 1218+304 a été détectée par MAGIC (voir Alldeat. €2006a)) et VERITAS (voir
Acciari etal. (2010b)). Cette source est située au nordEtFiS. la voit a des angles zénithaux supérieurs
ab50°, avec pour conséquence un seuil en énergie élevé. La linf@&risure mesurée par H.E.S.S. sur
cette source est respectivement 2.4 et 1.5 fois supérienréiux extrapolés (au dela de I'énergie seuil
de H.E.S.S.) a partir des mesures de MAGIC et VERITAS. Laténdie H.E.S.S. est donc compatible
avec le niveau de flux mesuré par ces instruments.

3C279

3C 279 est un FSRQ observé par MAGIC durant plusieurs ani#e2006 MAGIC détecte cette
source sur une seule des nuits d’observation avec un sigihébd a5.10 (apres correction des essais sur
les différentes nuits d'observation, mais sans prendrepipte les observations des années précédentes
et suivantes). Le spectre de cette source est mesuré avgcamue incertitude et I'indice spectral trouvé
estl' =4.1+ 0.7 + 0.2 (MAGIC Collaboration et al. 2008).

La limite supérieure sur le flux intégré au dela de I'énergiailsde H.E.S.S. pour cette source
(~ 300GeV) est del.66 x 1072 cm~2s~! si 'on suppose un indice spectral de 3 et 85 x
1072 ecm~2s~! pour un indice spectral de 4. Pour comparer cette limiterseyp® au flux mesuré par
MAGIC ce dernier est extrapolé au dela de I'énergie seuil de $1S. La valeur trouvée est 12 fois plus
importante que la limite supérieure mesurée par H.E.SI®nsitilise I' = 4 pour faire I'extrapolation
(38 fois plus grande si I'on utilisE = 3). La détection de MAGIC aurait donc eu lieu durant un sursaut
d’activité exceptionnelle de la source. Il serait intéagggle connaitre les limites supérieures dérivées a
partir des observations MAGIC n’ayant pas donné lieu a utectién.
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Résultats

AGN o T R ERESS gl Y%,
107 %em=2s71]  [TeV] [1072em~2s7!] [1072em 2571

NGC 1068 0.004 2.12 0.86 0.27 1157910 <1.59
Mkn 501 0.034 1.85 8.35 1.65 6.637 15! 1.57 +0.54
RGBJ1117+202 0.139 1.71 2.39 054  4.167539 <1.16
RGBJ0109+182 0.145 2.00 0.90 0.46  0.3870% <1.80
1ES 0323+022 0.147 2.14 1.12 027  0.86103 <1.33
3C273 0.158 2.75 9.55 029 0207953 <1.36
1ES1440+122  0.163 1.77 0.76 035  1.997128 <2.06
1ES 1218+304 0.182 1.70 3.31 0.92  1.24703 <1.38
1ES 0647+250 0.203 2.04 1.79 0.67  0.13705 <1.00
3C279 0.536 2.32 32.39 028  0.73700¢ <1.66
KUV00311-1938 0.610 1.89 2.79 0.33  0.1370053 <2.20

TAB. 12.3:Flux intégrés au dela de I'énergie seuil de H.E.S.S. dérivéartir de I'extrapolation des
spectres mesurés par Fermi en tenant compte de I'absorpaotEBL (ng'fa). Les limites supérieures
mesurées par H.E.S.S. sont présentées dans la derniémeo@ﬁggs). Pour Mkn 501, le flux estimé au
dela de I'énergie seuil est présentée et non la limite sepéei (voir le paragraphe 12.3.1).

12.3.2 Discussion des limites supérieures H.E.S.S. desmeeg détectées paFermi

Certaines des sources observées mais non détectés par34 &nbeété detectées paermi. Leur
flux a I'énergie de pivot et leur indice spectral présentssdartatalogue des sources ponctuefiesmi
(Abdo et al. 2010e) sont utilisés pour extrapoler le spanisuré paFermiau dela de I'énergie seuil de
H.E.S.S. L'absorption par 'EBL est prise en compte ensdilit le modele de Franceschini et al. (2008).
Les résultats sont présentés dans le tableau 12.3.

La compatibilité entre les flux obtenus par extrapolatiorceiex mesurés pdermiet les limites su-
périeures mesurées par H.E.S.S. renforce I'idée que aepekdtions peuvent étre utilisées pour orienter
le choix des sources a observer au TeV. En revanche, RGB202%t Mkn 501 sont les seules sources
de I'échantillon pour laquelle la limite supérieure H.E5Sou le flux estimé (respectivement) sont infé-
rieure a la valeur extrapolée a partir du spectre mesuréeyani. Elles illustrent les limites de validité
de cette extrapolation qui ne tient pas compte de la couibtnieseque qui peut étre présente dans les
spectres, notamment attendue si I'on se trouve prés du piD’Euitre part, les données de H.E.S.S. et
de Fermi utilisées pour réaliser ces comparaisons ne sont pas cpotaines, la variabilité des sources
peut donc aussi entrainer des différences entre les fluré&spar extrapolation et les limites supérieures
mesurées.
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Cinquieme partie

Etude phénoménologique de la population
de BL Lac détectés aux hautes et tres
hautes énergies dans le cadre du schéma

d’unification des AGN.






Introduction

Selon le schéma d'unification, les différences observagties entre les FR | et les BL Lac seraient
dues a un effet d'orientation de leur jet par rapport & ndageel de visée. Mais c’est sur la base des
observations en optique et en radio que la classificatiormnes de BL Lac ou de FR est effectuée ;
il semble donc pertinent de tester leur association ersaititiles informations relatives a la composante
a haute énergie de leur émission. En particulier, cetteciagim est potentiellement mise a mal par la
détection méme des BL Lac émetteurs aux tres hautes éndtgieffet, des facteurs Doppler importants
sont nécessaires pour expliquer leur émission a I'aide diehas simples et cependant efficaces, ce qui
implique une densité importante d’'objets appartenant agalation parente.

Dans cette partie, nous cherchons a tester dans quelle erlesuraractéristiques de ces émetteurs
extrémes permettent de considérer la population de FR | @l®un population parente. Pour cela, mais
aussi pour déterminer s'il est possible d’expliquer I'&oa aux hautes et trés hautes énergies dans le
cadre du modele d’'unification, nous tentons d’accéder atect&istiques intrinséques des objets en
utilisant les populations de BL Lac détectées par les ACTaeFermi.

Nous partons des hypotheses les plus simples : une formiaipeat un facteur de Lorentz uniques
associés a un jet sans ouverture géométrique, pour leooterfraux caractéristiques observationnelles
des BL Lac détectés aux hautes et trés hautes énergies p@atire étape, présentée dans le chapitre
13, va permettre d’invalider une partie de ces hypothésés augsi d’accéder a certaines des caracteé-
ristiques intrinséques de la population d'objets congidébDans une seconde étape, une simulation est
mise en place ou les hypothéses adoptées et les contrabtesies sont appliquées a une population
d’AGN parente. L'objectif du chapitre 14 est de tester slezel permet de rendre compte des obser-
vations aux HE et THE, mais aussi de contraindre les caisiitgies qui n'ont pu I'étre au cours de
la premiére étude, en comparant notamment, les densitéspldafion parente observées aux autres
longueurs d’onde a la densité simulée.
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Chapitre 13

Contraindre les caracteristiques
Intrinseques de la population

Dans le cadre des hypothéses les plus simples du modeéldiction, les BL Lac partageraient
les mémes caractéristiques intrinséques, celles de lgudatmn parente, et les différences spectrales
observés dans une gamme en énergie donnée seraient duesnueng a une amplification Doppler
différente. Dans ce chapitre, les caractéristigues obtiennelles de la population de BL Lac détectés
aux hautes et trés hautes énergie sont utilisées pour accéelers caractéristiques intrinséques et par
conséquent contraindre celles de la population parent.

Dans une premiére section (13.1), 'hypothese d’'un spéctrimséque unique, 'une des bases de
notre approche, est confrontée aux données, ce qui peandetparamétriser une forme spectrale com-
mune empirique. La question de la position intrinseque exrgéa du pic d’émission de cette forme
spectrale est traitée de la section 13.2 ou une relatioms@mue entre cette énergie et la luminosité
intrinséque des objets est mise en évidence et caractéPigée c’'est aux distributions des luminosités
intrinséques et a celles des facteurs Doppler que nousexceeddans la section 13.3. Nous verrons que
cette derniére impose une distribution des facteurs dentoaractérisée a son tour dans la section 13.4.
Enfin, nous dresserons le bilan de cette étude dans la s&&idbn

13.1 Une forme spectrale empirique unique

Dans le cadre du modele d’unification, les BL Lac et leur pafioh parente partagent les mémes
caractéristiques intrinséques. Cela implique en paiticybour ces deux populations, d’avoir une forme
spectrale relativement stable d'un objet a I'autre. Datie sction, nous testons la validité de cette hy-
pothése en cherchant une forme spectrale empirique quEgresdre compte de I'émission aux hautes
et trés hautes énergies. Comme cette forme spectrale coenseua utilisée par la suite dans les simu-
lations pour permettre d’évaluer simultanément les fluggrés mesurables p&ermi et les ACT, et
seulement pour cela, une bonne estimation de ces deux granekt le critére choisi pour optimiser
les paramétres qui la décrivent. La variabilité des soung&ant pas prise en compte dans notre étude,
des mesures de flux relatives a leur état moyen sont coné®rmigx flux prédits en utilisant la forme
spectrale paramétrée.

13.1.1 Paramétrisation et notations

La forme spectrale commune doit permettre de rendre congpliee gamme d’indices spectraux me-
surés pafFermiet par les ACT. Une étude préliminaire, basée sur la congmaraies indices spectraux
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mesurés aux hautes et tres hautes énergigs ét arpp respectivement, de part et d’autre du pic d’émis-
sion) pour des BL Lac détectés dans ces deux bandes en énergientré gu’'une forme parabolique ne
semble pas privilégiée pour représenter I'émission du piade énergie de ces objetEn revanche, les
différences des indices spectrauxg et aryr sont compatibles d’'une source a l'autre, aux incertitudes
prés, ce qui laisse penser qu’une loi de puissance briséeuaeetransition courbe pourrait assez bien
représenter la composante a haute énergie des sourcesixacdonc été fait de paramétriser le spectre
différentiel photony(E, g, Aayy, m) par la forme suivante :

Qb(E,Oéo,AaO,m) = (b+ 3)¢(E ) (E/Ep)—ao

A 0 (13.1)
b+2m(E/E,)” "2 + (B/Ep)=A

ou les parametresy, Aoy et m sont & déterminery, correspond au régime a faible indice photon
mesuré paFermietag + Aag au régime a grand indice photon. prendra les valeurs zéro ou un, ce qui
permet de jouer sur la courbure. On déterntiie maniére & ce que, soit I'énergie a laquell&?¢(E)

est maximale, ce qui donne :

. —Aao(m + 1)

b
Ozo—Q

—2m —1
A partir de la relation 13.1, le flux différentiel en énergigx( E)) et le flux différentiel par bande
logarithmique en énergiddl's (E) = Fi,(g)(£)) sont exprimes :

Fg(E) =1.602 x 1075 x E¢(E) [ergem =257t MeV 1]

EFp(E) =1.602 x 1076 x E2(E) [ergcm 2s™] (13.2)

Le flux intégral en photons est nofé et la puissance par unité de surface est notée :

P [ Pe(E)E  fergam 25

13.1.2 Optimisation des parametres sur un lot de 23 BLLac

L'optimisation des parameétres de la forme spectrale ebsé&aen comparant les flux mesurés entre
100 MeV et 100 GeV par Fermi extraits du "Point Source" catalogue (Abdo et al. 2010e) iHas+
semble les mesures effectuées durant les 11 premiers notisedvation dé-ermi et donc relatives a
I'état moyen des sources — a ceux calculés par I'intégratela forme spectrale dans la méme bande en
énergie. Afin d'estimer le flux de cette maniére, la forme spéxnécessite d’étre normalisée et "calée"
a I'énergie relative au pic d’émission. L'étude est dondiséa sur 23 BL Lac détectés paermi dont
I'énergie (Epyp,) €t le flux par bande logarithmique d'énergi€ .., (E,), energcm =2 s—1) corres-
pondant au pic a haute énergie ont été estimés par I'étudsudSED (Abdo et al. 2010a). Ces objets,
dont les caractéristiques sont présentées dans I'anndpatipartie d’'une étude réalisée sur I'ensemble
des blazars brillants détectés parmiqui montre I'existence une relation linéaire entre l'irelgpectral
et la position du pic a haute énergia;‘j@, en Hz). Notons gu’une telle relation, qui sera utilisée lpar
suite, peut également étre déterminée en considérantamant les 23 objets de types BL Lac. La figure
13.1 représente les indices spectraux mesurébgrati en fonction du logarithme de la position du pic
a haute énergie obtenue par I'étude de leur SED. En ajustentalation linéaire sur cette distribution
on trouve que I'indice spectral que mesureFatmiT', étant donné/}jE peut étre estimé suivant :

Tl = —0.16 x log(hF) + 5.8 (13.3)

!Dans le cas d’une forme parabolique les valeurd\de= anr — arar devraient suivre une relation linéaire en fonction
de la différence des énergies auxquelles sont détermiagekelix indices spectraux, ce qui n’est pas observé.
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FiG. 13.1:Indice spectral mesuré par Fermi en fonction de I'énergiagukelle se trouve le pic a haute
énergie, déterminée par I'étude de la SED des BL Lac rasgsmans le tableau de 'annexe A.

TAB. 13.1:Moyenne (Mean) et largeur (RMS) des distributions des litlgaies base dix des rapports

entre les flux intégré® ou les puissances par unité de surf@e¢entre100 MeV et 100 GeV) estimés a

partir des formes spectrales et ceux mesurés par Fermi. hegis auxquelles se trouve le pic & haute

énergie et le niveau de flux au pic sont évalués a partir dadiétdes SED des objets présentés ®hs
oy Aaqg m=20 m=1

Mean RMS| Mean RMS|| Mean RMS| Mean RMS

1.3 13| -0.12 0.27| -0.00 0.24| 0.02 0.23| 010 0.22

1.3 15| -0.16 0.28| -0.07 0.27| -0.05 0.25| 0.02 0.25

13 16| -0.18 0.28| -0.10 0.29| -0.08 0.25| -0.01 0.26

15 13| -0.05 0.24|-0.02 0.27| 0.03 0.23| 0.06 0.25

15 15| -0.08 0.25| -0.07 0.30| -0.01 0.23| 0.00 0.27

15 16| -0.10 0.26| -0.10 0.32| -0.03 0.24| -0.02 0.29

16 13| -0.00 0.24| -0.01 0.29| 0.06 0.23| 0.05 0.26

16 15| -0.03 0.25|-0.06 0.32|| 0.03 0.23| 0.00 0.29

16 16| -005 0.26| -0.08 0.34|] 0.01 0.24| -0.02 0.30

(I)Forrne Spectrale PForme Spectrale q>Forme Spectrale PForrne Spectrale

<I>rnesure Fermi Pmesure Fermi <I>rnesure Fermi Pmesure Fermi

Dans un premier temps, pour différents jeux de parametas$pitmes spectrales (définies par I'équa-
tion 13.1 et illustrées pour un jeu de parameétres sur la fiyBr&) sont calées dans le plan énergie-flux
sur les positions du pic a haute énergig,, et les niveaux de flu¥ Fg ., (E,) obtenus par I'étude des
23 SED. Les intégrales des formes spectrales ainsi caléésaoulées entré00 MeV et 100 GeV et
fournissent une évaluation des flux intég#ést de la puissance par unité de surfacé€n compare alors
ces valeurs, évaluées pour = 0 etm = 1 et différentes valeurs de, et Aag, a celles du catalogue
Fermi, et 'on recherche le jeux de parametres qui minimise Idérndifices. Cette recherche est basée sur
les caractéristiques (valeur moyenne et rms) des disoiimitu logarithme des rapports entre grandeurs
évaluées et expérimentales (voir le tableau 13.1).
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ay  Aaqg m=20 m=1

Mean RMS| Mean RMS|| Mean RMS| Mean RMS
1.3 13| -0.14 0.27]| -0.00 0.22|| 0.00 0.21| 0.10 0.20
1.3 15| -0.19 0.29| -0.07 0.26 -0.07 0.24| 0.02 0.23
1.3 16| -0.21 0.30| -0.10 0.28/|| -0.10 0.25| -0.01 0.25
1.5 13| -007 0.24| -0.02 0.26| 0.01 0.21] 0.06 0.23
15 15| -0.10 0.26| -0.07 0.29| -0.03 0.23| 0.00 0.26
15 16| -0.12 0.27| -0.10 0.31| -0.05 0.24| -0.02 0.28
16 13| -0.02 0.23]| -0.01 0.27| 0.04 0.21]| 0.05 0.25
16 15| -0.05 0.26| -0.06 0.31|| 0.01 0.23| 0.00 0.28

16 16| -0.06 0.27| -0.08 0.33| -0.00 0.24| -0.02 0.29

(I)Forrne Spectrale PForme Spectrale q>Forme Spectrale PForrne Spectrale

(bmesure Fermi Prnesure Fermi <I>rnesure Fermi Pmesure Fermi

TAB. 13.2:Moyenne (Mean) et largeur (RMS) des distributions des litlgaies base dix des rapports
entre les flux intégré® ou les puissances par unité de surfa¢entre100 MeV et 100 GeV) estimés a
partir des formes spectrales et ceux mesurés par Fermi. asi¢igns du pic sont désormais évaluées a
partir de I'indice spectral mesuré par Fermi en utilisantrislation 13.3.

On constate pour différentes combinaisons des parametres et Aag que les biais dans la re-
construction des flux intégrés et des puissances par un#éréice sont proches de zéro et les erreurs
moyennes sur I'évaluation des flux et puissances sont dénméat comprises entre 60% et100%. Les
coefficients de la forme spectrale a utiliser sont choisismidriere a minimiser les erreurs moyennes tout
en assurant un biais faible. Sur ces critéres, les parasngétee 1, o = 1.5 et Aoy = 1.3 constituent
un bon choix.

Dans un second temps, nous remplagons la valefi,de par celle déterminée a partir de la relation
13.3 pour s’assurer de la consistance des résultats. Gesrdesont présentés dans un tableau 13.2. Cette
fois encore, le jeu de paramétres ci-dessus mentionné estruchoix.

On remarque dans les deux cas, que I'on utilise pour caleriad spectrale I'énergie du pic cor-
respondant a I'étude des SEB,,,,,, ou I'énergie déduite de l'indice spectral mesuré pami, que
I'évaluation des flux et puissances par unité de surfacdradnit pas de biais en fonction de l'indice
spectral mesuré pd&ermi (voir la figure 13.2).

On peut également inverser I'approche et evaltiéiz (£,) en normalisant la forme intégrale sur
le flux intégré mesuré pdfermi— estimation dont nous aurons besoin dans le paragraphe3 E3.au
chapitre??. L'erreur moyenne commise st (E,) est alors naturellement égale a celle commise sur
le flux intégré évalué dans le tableau 13.2, et le biais prendleur opposée.

13.1.3 Forme spectrale et flux mesurable par les ACT

Déterminer dans quelle mesure la forme spectrale commuuisietpermet d’estimer a la fois le
flux intégral mesurable par Fermi et celui mesurable par IES A'est pas chose facile. En effet, le
nombre d’'objets détectés sur ces deux gammes en énergimigstet, qui plus est, ces détections sont
le plus souvent réalisées a des périodes et sur des échalésntps différentes. Parce que ces objets
sont par essence variables, il est nécessaire pour notrdeteslectionner un échantillon de sources
qui présentent une certaine continuité spectrale entréeles bandes en énergie. Nous comparons pour
cela, pour chaque objet, le flux différentiel mesuré par kFerd0 GeV avec celui mesuré par un ACT
a son seuil en énergie (quelques centaines de TeV), et monstéobjet que si ces flux différent d'un
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FiG. 13.2:Représentation des rapports entre les flux intégrésu les puissances par unité de surface
P (entre100 MeV et 100 GeV) estimés a partir des formes spectrales et ceux mesurésquariH.es
parametres utilisés somb = 1, ag = 1.5 et Aag = 1.3. . Les résultats correspondant a I'utilisation de
E,.., Sont représentés sur les figures du haut, ceux utiliggnévalué a partir de la relation 13.3 sur
celles du bas.

facteur inférieur & deux. Cing sources répondent a ce eritgdles sont présentées dans le tableau 13.3.
Pour deux d’entre elles, BZB J0710+5908 et PKS 2155-304ddemées utilisées sont celles relatives
aux campagnes multi-longueurs d’'onde, respectivement 8ERITAS et Fermi, et entre H.E.S.S. et
Fermi.

Cette continuité spectrale étant dans une certaine meataatge, nous pouvons maintenant exami-
ner la capacité de notre forme spectrale, non pas a passdoia [zar les spectres mesurés par Fermi
et les ACT, mais a estimer les flux intégraux respectifs (mappelons encore une fois que c’est uni-
quement a cela que cette forme spectrale commune servira gaite). Pour cela, pour chacun des
cing objets sélectionnés, la forme spectre est d’abord alisée pour reproduire le flux intégré mesuré
par Fermi entrd 00 MeV et 100 GeV, puis I'énergie du pic est déduite de I'indice spectral mégar
Fermi en utilisant la relation 13.3. Finalement, I'effetl@dsorption par 'EBL est pris en compte selon
Franceschini et al. (2008) et I'intégrale de la forme ab&erbst calculée au dela dgac.

L'évaluation des flux intégrés pour différents paramétefadorme spectrale est présentées dans le
tableau 13.4. En utilisant la forme spectrale jugée me##leun termes d’erreurs moyennes sur I'évalua-
tion du flux intégré dans la gamme en énergie couverté@ami, correspondant aux parametres= 1,
ag = 1.5 et Aagy = 1.3 (voir le paragraphe 13.1.2), le flux intégré au dela de I'gieeseuil des ACT
est évalué avec une erreur d’un facteur deux au maximumt Eoammé la variabilité des sources, le ca-
ractére non contemporain de certaines données et la mé&haaleyée pour sélectionner I'échantillon
test, cette estimation est jugée satisfaisante. Ce testrdpatibilité réalisé sur un échantillon de cing
objets ne constitue pas un test statistique solide maisi rssure cependant sur la capacité de la forme
spectrale a évaluer les flux mesurables aux trés hautesigsdPgur illustration, les spectres aux tres
hautes énergies correspondant aux observations séle@ti®isont représentés sur la figure la figure 13.3,
corrigés de I'absorption par 'EBL, avec le spectre mesadprmiet la forme empirique choisie.
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Commentaires

L'hypothése d’'une forme spectrale empirique unique pondrme compte de I'émission aux HE et
aux THE semble acceptable. La forme paramétrée est une loilideance brisée avec une transition
courbe. Comme cette forme empirique permet une évaluagsrildx mesurables aux HE et aux THE,
elle peut étre utilisée pour sélectionner les sources ptibtas d'étre détectées par les ACT parmi les
sources détectées daarmi(voir I'annexe B).

BLLac z E; ®(> Esacr) ACT Réf.

[TeV] x107'[cm2s71]
PKS 2005-489 0.071 0.3 0.44 H.E.S.S section 11.6
PKS 2155-304 0.116 0.2 5.76 H.E.S.S  Aharonian et al. (2009c)
Mkn 421 0.030 0.5 2.46 HEGRA Aharonian et al. (1999a)
BZBJ0710+5908 0.125 0.3 0.47 VERITAS Acciari et al. (2010a)
Mkn 501 0.034 0.6 1.17 HEGRA  Aharonian et al. (2001)

TAB. 13.3:Les BL Lac détectés par les ACT avec un niveau de flux compaitgic celui mesuré par
Fermi durant les 11 premiers mois d’observation.
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q>(>Es ACT)Forme Spectrale

BlLac @ (>Es ACT Jmesure ACT a0 A
m=20 m=1

PKS 2005-489 2.15 2.07

PKS 2155-304 1.48 1.39

Mkn 421 3.85 3.04 1.3 1.3

BZB J0710+5908|| 7.82 5.24

Mkn 501 1.00 0.90

PKS 2005-489 1.39 1.62

PKS 2155-304 1.02 1.15

Mkn 421 2.89 2.91 1.3 1.5

BZB J0710+5908| 8.04 6.55

Mkn 501 0.64 0.72

PKS 2005-489 1.10 1.36

PKS 2155-304 0.83 1.00

Mkn 421 2.46 2.67 1.3 1.6

BZBJ0710+5908| 8.10 6.93

Mkn 501 0.50 0.61

PKS 2005-489 1.00 1.26

PKS 2155-304 0.74 0.91

Mkn 421 1.66 1.83 1.5 1.3

BZB J0710+5908| 2.13 1.84

Mkn 501 0.41 0.51

PKS 2005-489 0.62 0.86

PKS 2155-304 0.49 0.66

Mkn 421 1.20 1.47 15 1.5

BZB J0710+5908| 2.16 1.97

Mkn 501 0.25 0.35

PKS 2005-489 0.48 0.69

PKS 2155-304 0.39 0.55

Mkn 421 1.01 1.29 1.5 1.6

BZB J0710+5908| 2.16 2.01

Mkn 501 0.20 0.28

PKS 2005-489 0.69 0.94

PKS 2155-304 0.53 0.70

Mkn 421 1.09 1.30 1.6 1.3

BZB J0710+5908|| 1.07 0.97

Mkn 501 0.27 0.36

PKS 2005-489 0.42 0.62

PKS 2155-304 0.35 0.49

Mkn 421 0.78 1.02 1.6 1.5

BZB J0710+5908| 1.08 1.02

Mkn 501 0.16 0.24

PKS 2005-489 0.33 0.50

PKS 2155-304 0.28 0.41

Mkn 421 0.65 0.88 16 1.6

BZB J0710+5908| 1.08 1.03

Mkn 501 0.13 0.19
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TAB. 13.4: Rapport entre les flux in-
tégrés au dela de I'énergie seull;
estimée a partir de la forme spectrale
(I)(> Ej ACT)Forme Spectrale et les flux
meSUl'éSq)(> EsACT)mesureACT- La
forme spectrale est normalisée sur le
flux intégré mesuré par Fermi entre
100MeV et 100 GeV. E, est deéter-
minée a partir de l'indice spectral
mesuré par Fermi suivant la relation
13.3. Les chiffres en gras sont obtenus
pour les coefficients de la forme spec-
trale jugés meilleurs en termes d'er-
reurs moyennes sur I'évaluation du
flux intégré dans la gamme en énergie
couverte par Fermim =1,a9 = 1.5
etAag = 1.3.
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Fic. 13.3:Représentation des flux différentiels par bande logaritfugien énergigerg cm=2s~! MeV 1] mesurés par Fermi et les ACT pour les
cing BL Lac rassemblés dans le tablea®@ Les courbes représentent la forme spectrale choisie<( 1, «g = 1.5 et Aoy = 1.3). La position du
pic est déterminée a partir de I'indice spectral mesuré pamfi suivant la relation 13.3, en tenant compte de I'errewr ISndice spectral (courbes
bleu), et tenant compte de I'erreur sur la déterminationfgg(courbe verte). Deux spectres Fermi sont présenté pour RES5-3204, celui venant du
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Position intrinséque du pic de la composante spectrale i@ leagrgie

13.2 Position intrinseque du pic de la composante spectraéehaute ener-
gie

Nous venons de voir qu’une forme spectrale empirique estpaable pour rendre compte des flux
intégraux des BL Lac aux hautes et trés hautes énergies.dotrepl’émission est alors complétement
defini par cette forme si I'on connait la luminosifg, et I'énergie £, du pic d’émission. Comme la
forme spectrale n’est pas modifiée par I'amplification Depple spectre intrinséque est lui aussi défini
par cette forme pour une luminosité intrinséqug et une position intrinsequé,,, du pic d’eémission.
Etant donné les relations présentées dans le paragrapBeck® deux valeurs intrinséques s’expriment
en fonction de celles observées suivant :

Ly, = ‘5_pr
E, — 5’1Ep (13.4)

ou ¢ représente le facteur Doppler.

Les luminosités observées pour les BLLac au pic d’émissitvaiite énergie couvrent plusieurs
ordres de grandeur et ne peuvent étre expliquées par lffeamplification Doppler sur une luminosité
intrinséque unique ; une distribution des luminositésinstrques — a laquelle nous tenterons d’accéder
au paragraphe 13.3 — est donc communément supposée pobjates@ans ce paragraphe, I'hnypothése
d’une valeur unique dé&, est testée a partir de la population de BL Lac détectéd-@ami présentée
dans le paragraphe 13.2.1. Nous verrons que cette hypathéstepas privilégiée et qu'une relation
intrinséque entre la luminosité et la position du pic, conubservée dans la séquence des blazars (voir
le paragraphe 2.2), est suggerée par I'étude de la distnibde cette population dans le pl&R-L, qui
est ensuite utilisée ensuite pour évaluer cette relation.

13.2.1 Les BL Lac détectés paFermiutilisés pour I'étude

Les BL Lac détectés pdrermi utilisés pour cette étude, et pour celles présentées paitéadans
cette partie, ont été extraits du "Point Source" cataldégibdo et al. 2010e). Nous sélectionnons parmi
ces objets ceux qui disposent d'une mesure de leur flux mtégr non pas d’'une simple limite supé-
rieure) et appartiennent au "clean sample” — cet échamtibanit des objets pour lesquels la probabilité
d’association avec un AGN est supérieur80&, qui ne sont associés qu'a un seul AGN et qui ne pré-
sentent pas de probleme au niveau de I'analyse. Sur les 2Bdesaépondant a ces criteres, 110 ont un
redshift connu avec confiance (Abdo et al. 2010b) et peuvenuélisées pour cette étude qui demande
le calcul de leur luminosité. Le nom des objets, leur pasijtieur indice spectral, leur flux différentiel
a I'énergie de décorrélatidnZ, et leur redshift sont présentés dans le tableau de I'annekeme-
sures dd~ermisont extraites du "Point Source" catalogue, et les redstiliéés sont ceux donnés dans
le catalogue 1LAC (Abdo et al. 2010b). Sont ajoutées danaldedu les luminosités et énergies du pic
introduites dans le paragraphe 13.2.3.

Les distributions des indices spectraux pour les BL Lac denmtdshift est< 0.5 d'une part, et
> 0.5 d’autre part, présentent quelques différences avec notandes spectres qui sont plus mous
en moyenne pour les objets a grand redshift (voir figure 13.d)distribution des indices spectraux
des BL Lac dont le redshift n’est pas connu peut éventuelé@ee considérée comme correspondant
davantage a celle des BL Lac avec> 0.5 (voir discussion dans le premier catalogue des A&NmMi
a ce sujet, Abdo et al. (2010b)). Cela peut étre une indicadige la majorité des BL Lac au redshift

2Les objets sélectionnés sont ceux asear ce type = bzb.

%Lors de I'ajustement d’une loi de puissance par maximum @ésemblance, I'énergie de décorrélation est I'énergie a
laquelle la corrélation entre les erreurs sur le flux et idedspectral est nulle. Par construction, il s'agit donc’éedrgie a
laquelle I'erreur sur le flux est minimale.
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FiG. 13.4:Distributions des indices des spectres différentiels engia des BL Lac mesurés par Fermi,
construites pour différentes gammes de redshdes sources. Valeurs extraites du catalogue des AGN
(Abdo et al. 2010b)

inconnu a des redshifts supérieurs a 0.5. Par conséquidiseruiniquement les BL Lac pour lesquels le
redshift est connu introduit possiblement une sous-reptéason des objets a grand redshift parmi les
BL Lac détectés pdrermi.

13.2.2 Lhypothése d’une valeurE,, unique rejetée par la distribution des indices spec-
traux mesurés parFermi

Les indices mesurés p&ermi pour les spectres différentiels en énergie des BL Lac samipos
entre 1.28 et 2.63 (voir la figure 13.5). SiI'on consideredaélation entre I'indice spectral et la position
du pic présentée dans la section 13.1.2, la dispersion de&efspectraux mesurés pour les BL Lac
implique des positions de pics a haute énergie distribudresept ordres de grandeur (de quelques MeV
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FiGc. 13.5:Distribution des indices des spectres différentiels engtaales BL Lac mesurés par Fermi.
Valeurs extraites du catalogue des AGN (Abdo et al. 2010b)

a quelques dizaines de TeV).

La position du pic a haute énergie apres I'amplification Depdépend uniquement de sa position
intrinséque et de la valeur du facteur Doppler, suivantlkticn 14.4. Si 'on considére une positidf),
unigue, la gamme en énergie couverte par les pics apresfimaipin dépend uniqguement des valeurs
minimale et maximale du facteur Doppler des objéts.{ et o.ax respectivement). Pour reproduire la
dispersion des positions du pic observéeRgamipour les BL Lac, il faugLlac /gBLLac 107,

Le facteur Doppler dépend, lui, de I'angle d’orientatiorire’axe du jet et la ligne de visée ainsi
que de la valeur du facteur de Lorentz. A lintérieur du cordatalisation (voir paragraphe 1.2.3) la
valeur du facteur Doppler varie d’'un facteur deux. Par cqueét, sil'on considére un facteur de Lorentz
unigue pour 'ensemble des objets, et si 'on considere lesd® comme les objets observés a l'intérieur
du céne de focalisation, la valeur du facteur Doppler d'urL8&t a I'autre varie d’'un facteur deux tout
au plus. Il en est de méme pour la position du pic aprés I'dioglion Doppler. Méme en considérant
les BL Lac comme les objets dont le facteur Doppler est sapém un, les sept ordres de grandeur
nécessaires pour reproduire la dispersion des positiopicce peuvent étre atteints sans avoir recours
a des valeurs du facteur de Lorentz fantaisistesi()7). Cela reste vrai si I'on introduit une ouverture
géomeétrique du jet, et a méme tendance a s'accentuer sidimidere les BL Lac comme les objets vus
a l'intérieur du cone géométrique. En effet, les BL Lac auadars tous le méme facteur Doppler égal a
21,

Par ailleurs, si I'on considére une distribution des factale Lorentz compris entié,;, et I'nax,
les valeurs des facteurs Doppler des BL Lac sont alors ceegentrd i, et 21", pour un jet sans
ouverture géométrique et ent2€,,;,, et 2I',.« PoUr un jet avec une ouverture géomeétrique. La gamme
de facteurs de Lorentz nécessaire pour obt@it>c/sBLlac ~ 107 n’est toujours pas réaliste.

Par conséquent, I'hypothése d’une position intrinséqueuenpour le pic a haute énergie est forte-
ment défavorisée étant donné la gamme des indices speatesikés pafermi. Rejeter cette hypothése
n'est pas trés surprenant si I'on considére la la séquensdldears, c'est-a-dire I'observation d’'une
énergie du pic a haute énergie d’autant plus élevée que ladsité est faible — une relation qui ne peut
étre expliqué par un effet d’'amplification Doppler.

13.2.3 Dispersion des BL Lac dans le plait,-L,

Les observations effectuées awrmi permettent de placer les objets dans un plan indice spectral
luminosité (voir figure 13.6). La luminosité est calculéeadtip de la puissance mesurée parmientre
100 MeV et 100 GeV, compte tenu de la distance luminique de chaque source flgaire 13.6). Un
déficit & haute luminosité est observé pour les spectresetimes peut étre di a un effet de sensibilité de
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Luminosite (100MeV-100GeV) en fonction de l'indice spectral
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FIG. 13.6:La luminosité mesurée par Fermi entre0 MeV et 100 GeV en fonction de l'indice spectral
mesuré par Fermi.

linstrument. Sil'on considére la relation entre I'indispectral et la position du pic et, dans une premiére
approximation, la luminosité mesurée Farmi comme représentative de la luminosité au pic d’émis-
sion, alors, ce déficit indique qusg, est d’autant plus faible que le pic est situé a haute ene@gieeffet
ne peut étre di a I'amplification Doppler et peut étre int&dicomme la marque d’'une anti-corrélation
intrinseque entre les deux valeurs. Une telle relationdasts une certaine mesure, attendue. En effet, la
position du pic synchrotron, et par extension celle du pialiténénergie, est liée a I'énergie des électrons
accélérés dans les jets. La probabilité pour ces électremgetire leur énergie par refroidissement est
liée a la densité en énergie qui est directement proporitaa la luminosité des sources — c’est par ce
raisonnement théorique que la séquence des blazars damssdd plus simple est expliquée (Padovani
2007). Il semble donc raisonnable, sil'on introduit uneifi@s du pic a haute énergie variable d'un objet
al'autre, de lier cette énergie a la luminosité intrinségaeune relation permettant de rendre compte de
I'anti-corrélation entre la puissance et la position errgieedu pic.

Avant de poursuivrel,, et £, sont évaluées pour chaque BL Lac afin de dériver la relattoing@que
entre ces deux grandeurs et ce, a partir de I'étude de lardispales objets dans le plan(£,)-In(L,).

Détermination de £, et L,

La position en énergie du pic est estimée a partir de l'indpctral mesuré p&ermien utilisant la
relation 13.3 (déterminée dans le paragraphe 14.1.1k @«ithode d’'évaluation est testée en comparant
les valeurs trouvées suivant la relation 13.3 et cellesrohétées a partir de I'étude de la SED de 23
BL Lac présentés dans le papier Abdo et al. (2010a) (voitdketau dans I'annexe A). La distribution du
logarithme (base dix) des rapports entre les positionsiéeal et celles obtenues par I'étude de la SED
(voir figure 13.7a) a une moyenne @O7 et un écart type de.65. C'est cet écart qui est utilisé comme
erreur sutog(£p). A noter que cette méthode n’introduit pas de biais en fonatie I'indice spectral,
voir figure ??.

Pour déterminetl,, (luminosité par bande logarithmique d’énergie) on utiliagorme spectrale
choisie pour les simulations (c’est-a-dite= 1, ap = 1.5 et Aoy = 1.3, voir paragraphe 13.1). Le flux
différentiel a£,, noté¢, est obtenu par normalisation de la forme spectrale choesieahiere a ce que
son intégrale entré00 MeV et 100 GeV soit égale au flux intégral mesuré gaermi sur cette gamme
en énergie. Ce flux permet d'évaluer la luminosité au pie tglle :

L, =1.602 x 107 °E> x ¢, x 47 X di,, [ergs™"] (13.5)
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FiG. 13.7: Distribution et représentation en fonction de l'indice spal mesuré par Fermi des loga-
rithmes (en base dix) des rapports entre les positions déyatuées a partir de la relation 13.3 et celles
obtenues par I'étude des SED.

log(L )

48

T

a7

46

45

44

LA L L L L L I L B
*
X
*

2 0 2 4 6 8 oack,)

FiGc. 13.8:Les BL Lac détectes par Fermi dans le plag(E,) — log(Ly).

ou £, est la position du pic en MeV e, la distance luminique (voir paragraphe 14.1.3). L'erraur s
log(L,) estla méme que celle slug(EFr(E,)) évaluée dans le paragraphe 13.1.2.

La distribution des objetBermi dans le plariog(E,) — log(L,) ainsi obtenue est présentée sur la
figure 13.8; on remarque que le déficit observé a haute luiitdnpsur les spectres durs persiste.

Interprétation de la dispersion des objets dans le plaog(£,) — log(L,)

Le deficit observe dans la dispersion des BL Lac dans lelpi@an,) — In(L,) peut étre interprété en
supposant une relation univoque entre les positions ehlosites intrinséques des objets telle que :

In(Ly,) = —tln(E,,) +C (13.6)
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ou C' est une constante et> 0.

In(Lp)

ﬁ
u

Amplification
Doppler

Relation
intrinseque
entre Lp et Ep

Dans le plann(E,)-In(L,) les objets sont alors
intrinsequement distribués suivant un axe que nous
noterony, d’origine arbitraire et de vecteur di-
recteurv dont les coordonnées sofw1,¢). La
dispersion des objets dans le plan considéré est
alors uniqguement due a I'amplification Doppler
qui translate les objets suivant un vecteur direc-
teur ¥ de coordonnéesl, p) — en effet, en ap-
plication des équations 13.4(Ep) = In(d) +
In(E,,) etln(L,) = pIn(6) + In(L,,). Cette dis-
persion est représentée de maniére schématique
sur la figure ci-contre pour des valeurs du facteur
Doppler supérieures a un — se référer a cette fi-
gure pour la suite de I'explication. Nous noterons
Ox l'axe suivantu, d’origine arbitraire. En sup-

posant une distribution des facteurs Doppler bor-
née et indépendante de la luminosité intrinséque,

FiG. 13.9:Représentation schématique de la dispeHn déficit d'objets est attendu & haute luminosité
sion des objets dans le plan(E,) — In(L,), dans et gran<_jEp —zone s_ymb_ollgee‘ par un ovale gris
le cadre de la relation 13.6 et d’une distribution des” du fait de la relation intrinséque entlg,, et

facteurs Doppler indépendante de la luminosité infp:- St I'on considere uniquement les BL Lac‘—
trinséque des sources. les objets pour lesquels le facteur Doppler excede

une certaine valeus.., représentés en vert bou-
teille — alors ce déficit est également observable
aux faibles valeurs dé,, et E,, — zone symbolisée par un ovale vert. Si 'on suppose uneiittn
des luminosités intrinséques et une distribution des dastBoppler toutes deux décroissantes (ce qui
semble raisonnable) un déficit — zone hachurée — di a un effdindnution de la statistique apparait
également en bout de distribution.
En étudiant la distribution des BL Lac détectés parmi dans le plarin(E,)-In(L,) il est possible
de contraindre, c’'est-a-dire la relation univoque supposeée eityeet F,,. L'étude de la distribution
des objets dans le plabx-Oy est également porteuse d’'informations comme nous le v&wans le
paragraphe 13.3.

13.2.4 Evaluation de la relation intrinséque entreL,, et E,

Nous allons chercher a déterminer la direction de I'@gesuivant lequel les objets seraient intrin-
sequement distribués. Rappelons que cet axe a pour vedteatedr v de coordonnég¢—1,t) ; nous
cherchons donc a déterminer

Sur la figure 13.12 on a symbolisé en vert la direction suiagtielle les objets sont translatés
sous l'effet de 'amplification Doppler poyr = 3 (jet continu). Les déficits observés sont marqués
pour guider l'oeil par les zones ovales. La zone grise sever@au dela des BL Lac avec les facteurs
Doppler les plus élevés, la verte en deca des BL Lac obseveédes facteurs Doppler les plus faibles.
Si ces déficits sont bien ceux illustrés dans le paragrapt#3l3ls marquent la direction de I'ax@y
et permettent d’évaluer Pour que le déficit a basse luminosité (symbolisé en veittustisable a ces
fins, il faut s’assurer qu'il n'est pas dd a une coupure enibgités de I'instrument. C’est ce que nous
tacherons de démontrer dans un premier temps, avant de méussser au déficit a haute luminosité
(symbolisé en gris). Ce dernier ne peut étre da a un effet nglskte, mais il pourrait étre le résultat
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de 'absence, dans ce plan, des BL Lac détectés pour ledgaetdshifts sont inconnus. Nous verrons,
en inférant la position de ces objets dans le plan, que ceitdéfist trés probablement pas dd a ce
biais de sélection. Pour réaliser ces deux études il estsaice de considérer la distribution des BL Lac
dans le plarin(E,) — In(L,) en fonction de leur redshift et, pour le cas du déficit a bassenlosite,
comparativement a la limite en sensibilité de I'instrument

Le déficit a basse luminosité : un effet de sensibilité ?

Il s'agit ici de déterminer dans quelle mesure les bords ddidaibution des objets dans le plan
In(E,) —In(L,) sont dus a la limite en sensibilité de I'instrument. En ceaguicerne 'évaluation dg
le bord a bassé, et bassd., est celui a considérer.

Supposons tout d’abord (comme nous I'avons fait dans legpapae 13.2.3) une distribution intrin-
seque de luminosités et une distribution de facteurs Doplgle BL Lac décroissantes. Sil'on considére
une distribution spatialement homogéne d’AGN (BLLac et J;Rds objets a bas redshift sont naturel-
lement les moins nombreux et sont donc concentrés a basgsokité et bas facteurs Doppler, la ou
se trouve la majorité de la population. Par conséquerfesni détecte des objets a bas redshift et si
ces objets se situent clairement au dela de la limite entsbtésassociée a leur redshift, ils vont, pour
des raisons statistiques, se situer préférentiellemeasseduminosité et bas facteur Doppler. La valeur
critique du facteur Doppler qui signe un objet comme BL Lada&méme quel que soit le redshift consi-
déré. A bast, et L,, ces BL Lac a bas redshift marqueraient alors cette limitégeteraient un déficit
réel de BL Lac — tout redshift confondu — dans cette régionldn.p

Regardons maintenant la figure 13.11 sur laquelle les BL l&ectés paFermi sont représentés
avec un code couleur par tranche en redshift. Les lumirsolEgplus basses correspondent aux sources
a bas redshift, tandis que les sources plus lointaines ri@isdries que pour des luminaosités plus élevées,
comme attendu. La sensibilité Bermiest représentée pour différents redshifts en calculantalbsité
seuil ak, (L,..,,) suivant 'equation 13.5 et d’apres la méthode présentaés daparagraphe 13.2.3 (le
flux seuil deFermi, qui dépend de l'indice spectral, est obtenu a partir delitiom présentée sur la
figure 9 du premier catalogue d’AGN détectés par Fermi (Alido. 2010b)).

Considérons les courbes de sensibilité correspondant gedskifts ded.03 et 0.06, représentées
en rose et noir sur la figure 13.11. Dans la zone située ergreagbes de sensibilité, les objets pour
lesquels0.03 < z < 0.06 sont progressivement détectables parmi, en ce sens ou les courbes de
sensibilité pour ces redshifts se trouvent dans cette Rareconséquent I'absence de BL Lac pour une
valeur donnée; (avecz; < 0.06) dans la zone comprise entre les courbes de sensibilitd/esaz; et
0.06 n'est pas un effet lié a la limite en sensibilité de I'instremh 1l s’agit donc d’un effet soit statistique
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FiG. 13.11:Distribution des BL Lac vus par Fermi (autre représentatitila figure 13.8) représentée en
rose pour les objets avec< 0.06, en noir pour).06 < z < 0.12, en bleu foncé pow.12 < z < 0.2, en
bleu ciel pour0.2 < z < 0.5, vert pour0.5 < z < 1. et en jaune pout > 1.. Les limites en sensibilité
sont représentées pour= 0.03, z = 0.06, z = 0.12, 2 = 0.2, 2 = 0.5 etz = 1.

—il peut y avoir de BL Lac dans cette zone mais leur prob&hilé présence est faible, soit intrinséque —
il N’y a pas de BL Lac dans cette zone.

La présence en bordure de distribution des BL Lac a bas fegshir lesquelsL,,/L,, ... > 5 (voir
le tableau C de 'annexe C), associée a une absence de BL hacida zone okermiest capable de les
detecter, est une indication forte que le deficit abas L,, observé sur la distribution de BL Lac détectes
par Fermi marque la limite a bas facteur Doppler de la population de Bt IPour nous conforter dans
cette interprétation, les six FR | détectées fgammi (présentées dans le tableau 13.5) sont représentés en
rouge dans le plam(E,) — In(L,,) sur la figure 13.12. La présence des deux FR | qui ont pour ifedsh
0.25 et 0.029 (représentés par de gros points rouges sur la figure 13.12)len courbes de sensibilité
relatives & = 0.03 (la courbe de sensibilité pour= 0.025 est représentée en rouge, elle est trés voisine
de celle relative & = 0.03) etz = 0.06 est la preuve quEermiest capable de voir des objets dans cette
zone (pourvu que leur redshift soit assez petit). On en congle 'absence de BL Lac a bas redshift
dans cette zone n’est pas un effet lié a la sensibilitBedei. D’autre part, la présence des FR 1 dans la
zone attendue (c'est-a-dire celle ou les valeurs du fa@eppler sont inférieures a celles des BL Lac,
voir 13.2.3) est une indication forte que la limite marquéelp facteur Doppled. des BL Lac se trouve
dans cette région. Il semble donc Iégitime d'utiliser cediédi basse luminosité et bassg pour évaluer
t.

L'information apportée par la présence des FR | est égalentidisée. En effet, la limite &, (droite
paralléle a0y, donc suivant le vecteur directeur de coordonnges, t)) sépare la zone couverte par
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FiG. 13.12:Copie de la figure 13.11 ou
sont ajoutées en rouge les six FRI dé-
tectées par Fermi et la relation intrin-
seque entrel, et E, pour t. Les points
rouges plus gros représente NGC 1218 et
NGC 6251 dont le redshift est proche de
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FRI z r Ar Er  ¢(Er) A¢(Er) log(Ep) log(Ly) log(Lpe,.)

GeV x10~13

Cen A 0.002 2.71 0.06 0.44 0648.46 33.79 -0.90 43.28 42.28
M 87 0.004 233 0.12 0.86 25.26 3.23 1.48 41.38 40.98
NGC 1275 0.018 2.13 0.02 0.73 375.51 10.77 2.68 43.43 41.96
NGC 6251 0.025 250 0.12 0.66 50.30 6.17 0.41 43.76 43.36
NGC 1218 0.029 1.86 0.21 3.10 0.66 0.20 4.36 42.69 42.56
PKS 0625-35 0.055 1.86 0.18 2.67 1.28 0.32 4.38 43.44 43.14

TAB. 13.5:FR | détectés par Fermi utilisés pour I'étude. Les donnéexs ertraites du "Point Source"
catalogue (Abdo et al. 2010e) et du 1LAC (Abdo et al. 201Db)indice spectral mesuré par Fermi;
E. : énergie de décorrélation du spectre mesuré par Ferm(i£,) : flux différentiel a I'énergie de
décorrélation (effem—2?s~'MeV~1)); E, : énergie du pic a haute énergie déterminée a partifden
utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en Me¥,, : luminosité ar,, voir le paragraphe 13.2.3,
L,.... luminosité au pic nécessaire pour que la source soit débéetpar Fermi (voir le paragraphe
13.2.4).

les FR 1 de celle couverte par les BL Lac : le choixidgoit donc permettre de séparer les deux types
d’'objets.

Les valeurs de qui permettent de rendre compte du déficit et de la distobuties deux populations
sont comprises enti@2 et 0.5, compte tenu des barres d’erreur sur la position des obgets & plan.
Utiliser une limite marquée par uh, est une approximation alors les valeursident déterminés en
acceptant d’avoir quelques FR | au dela leur zone suppos@enslquet = 0.2 n'est pas compatible
avec le déficit observé a haute luminosité, qui semble déficiexpliquer pour des valeurs tle: 0.4.

En I'absence d'objets a bas redshift pour marquer une benglysique, le déficit observé a basses
luminosités et hautek), ne marque pas I'absence de BL Lac dans cette région du plamBlLeac a bas
redshift y sont statistiquement moins présents — c’est ane pu les facteurs Doppler sont plus grands,
donc statistiquement plus difficiles a atteindre — et ou lgste a plus grand redshift sont coupés par la
sensibilité dd=ermi— comme on peut le voir sur la figure 13.11 les courbes de sktdsiiejoignent la
distribution des BL Lac aux redshifts correspondants.

Nous allons maintenant voir dans quelle mesure ces valeursaht compatibles avec la position
supposeée des objets au redshift non connu.
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FiG. 13.13:Copie de la figure 13.11 avec

s T e ) deux lignes verticales marquant la région
L R que devraient peupler les BL Lac au red-
"o e T shift inconnu vu par Fermi.

Le déficit a haute luminaosité : absence des objets a grand rekligt ?

Nous avons vu dans le paragraphe 13.2.1 que les BL Lac dagdséift n’est pas connu sont poten-
tiellement situés dans leur majorité a des redshifts sepésic0.5. Il est possible de se faire une idée de
la zone qu’occuperaient ces objets dans le plaf,) — In(L,). En effet,80% des BL Lac au redshift
non connu ont un indice spectral compris entikeet 2.4, et donc des pics a haute énergie situés diitre
et100 MeV (sil'on utilise la relation 13.3) et se situeraient entredeux lignes roses sur la figure 13.13
(copie de la figure 13.11). Il n’est pas possible de connéitposition exacte de ces objets, mais leur
position supposée dans le plan ne remet pas en cause, alffri@iuation det précédemment discutée,
puisque le déficit a haut), et hauteL, est conserve.

Commentaires

Nous estimons que la valeur tlest compris entre.5 et0.4. Une méthode basée sur la détermination
det par minimisation de la variance de la distribution suivéamte O x (ou chaque valeur d& est pon-
dérée selon la méthode présentée dans le paragraphe E&&gxplorée. Testée sur des simulations,
si elle permet de retrouvera partir de 'ensemble des BL Lac simulés, elle s’avére capeninefficace
sur I'échantillon statistiquement réduit des BL Lac sinsutémme détectables paermi.

13.3 Accéder a la distribution des luminosités intrinseque et des facteurs
Doppler

Dans le plain(E,)-In(L,), si on fait I'hypothése d’une relation univoque enirg et £, les objets
sont intrinséquement distribués suivant I'axe que nousgvotéOy (de vecteur directeur). L'action
de I'amplification Doppler les translate alors suivant uireaion paralleéle a I'axe not@x (de vecteur
directeur). L'étude de la distribution des objets dans le plar-Oy est porteuse d’'informations. En
effet, dans le cadre de cette hypothése, la distributiorasti) y donne acces a la distribution des fac-
teurs Doppler (voir 13.3.1), et celle suivab{- donne acces a la distribution intrinseque des luminosités
(voir 13.3.1). Voyons tout d’abord comment déterminer lesrdonnées de chaque objet dans le plan
Ox-Oy.

13.3.1 Définitions des variablesy etY et interprétation de leur distribution

La variableX représente la projection sary suivanty des points du plam(£,) — In(L,), etY
représente leur projection s~ suivantu. Pour obtenir la distribution des objets suivahet Y il faut
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déterminer leurs coordonnées dans le repé&r€). Ainsi définies, les variableX etY sont :

X — tin(E,) + In(Ly)

13.7
t+p ( )
—pIn(E. In(L
Y = p Il( p) + Il( p) (138)
t+p
De la variable X a la distribution des facteurs Doppler
La variable X est une fonction du facteur Doppler. En défamss
1 t
Xi = m ]n(Epini)
on peut montrer que :
X =) + X; (13.9)

On peut donc exprimer la distributiafiV/d X des objets suivar®x, telle que :

dN dN d6  dN
dX d§ dX dlné
Ainsi, la distribution suivan© x donne directement accés a la distribution des facteurs IBopp
En examinant la forme de cette distribution, I'hypothéssamnt un jet sans ouverture géométrique
a un facteur de Lorentz unique pour I'ensemble de la pojmuiateut étre testée. Dans ce cadre, le facteur

Doppler est égale A'(1 — Bu)] !, ol représente le cosinus de I'anglentre I'axe du jet et la ligne
de visée el = V1 — I'2; sa distributiondN/do est facilement obtenue :

N _dNdp 1
ds  du do  jBreZ

oudN/dy est une constante puisque les jets sont orientés de maléateiee.

On en déduit :
dN 1 eXo

ax > prs > pre
Par conséquent, si la forme de la distribution observée suant Ox s'avérait différer d’une forme

eneX, 'nypothése d’un jet sans ouverture géométrique associé én facteur de Lorentz unique
serait alors invalidée.

De la variable Y a la distribution des luminosités intrinséques

Etant donné la relation linéaire univoque supposée dijret L,,, (voir I'équation 13.6), la variable
Y peut étre exprimee en fonction dg, uniquement :

L P Ly,
Y= 1 xh 2= Lo (2 =
t+p Ey t+p or B,

PuisqueE,, o L,,"/", par conséquent :

1
Yocleani—l—C'
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ou C" est une constante qui dépendjdet¢. La distribution suivanOy offre par conséquent un acces
direct a la distribution des luminosités intrinséques :

AN AN dln(Ly,) dN
i X
dY ~ dln(Ly,) dy dIn(L,,)

En supposant une distribution des luminosités intrinse@meloi de puissance d'indice, on a :

dN

ey LfaLJrl (7aL+1)ln(Lpi)
din(L,,) =

On s’attend donc a une distribution suivant de forme exponentielle :

dN
av <
ou ky estrelié &y, par:
k
ar = TY +1 (13.10)
La mesure dé:y permet donc de déduire; et donc de caractériser la distribution des luminosités
intrinséques.

13.3.2 Méthodologie pour construire les distributions swiant X etY

C’est a partir de la distribution des BL L&&rmidans le planF, — L,, (présenté sur la figure 13.8)
gue les grandeurX et Y pour chaque objet sont déterminées. Pour se prémunir dais possible
dd a une potentielle sous représentation des objets doat#hift est supériewd.5 (présentée dans le
paragraphe 13.2.1), seuls les objets pour lesquegl9).5 seront utilisés pour construire les distributions
suivantX etY'.

La méthodologie pour construire les distributions suivErdtY des BL Lac détectés p&ermicom-
prend deux aspects. Le premier est directement lié a lalskésile I'instrument et consiste a construire
des distributions volumiques de maniere a prendre en cobhpigézon deFermi. Le second consiste a
construire chaque distribution avec I'ensemble des objetsianiére a gagner en statistique. Il est lié a
I'espace exploré dans le plam( £, )-In(L,) — et par extension a celui exploré dans le glag-Oy — par
les BL Lac détectés parermi et demande la compréhension de I'effet de la sensibilitBedmi sur les
bords de la distribution des objets dans ce plan.

Construire une distribution volumique a partir des objets Fermi

Les distributions suivank etY offrent un acces direct aux distributions des facteurs D des
luminosités intrinseques. Ces distributions sont redata la distribution des BL Lac dans leur ensemble,
par opposition aux distributions mesuréeskenmi. Il faut donc, pour les construire, corriger du fait que
Fermine voit qu’une partie de ces objets, les sources les moinséuses n'étant vues que si elles sont
proches. Cet effet d’horizon est pris en compte en conaintides distributions volumiques de la maniére
suivante : pour une luminosité donnée — c’est-a-dire poageh objet détecté — il existe un redshift au
dela duquekFermi, étant donné sa sensibilité, n'est plus capable de voir omees. Ce redshift, converti
en distance comobile, permet de définir un volume maximas dieguelFermi est capable de détecter
tous les objets a cette luminosité. La distance comobidgivel a la luminosité de chaque objet est définie

telle que :
/ L 1
Admax = X
e Pseuil X 4 I1+z
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oU Pseuil €St la puissance par unité de surface seulfateni. Les distributions sont construites en comp-
tant les objets e /vyay (AVeCumayx = (4/3) x wd3 .. ), ce qui est une maniére de corriger de I'effet
d’horizon Fermi et donne accés aux distributions relatives a I'ensembla gepulation de BL Lac.

Cette méthode, puisqu’elle utilise le flux seuil Bermi pour calculerd,,,x, permet également de
corriger les distributions de I'effet di a la dépendancenéiice spectral de ce seuil. En effet, le flux seull
diminue lorsque les spectres deviennent plus durs (voirdigd.1),Fermi voit donc moins d’objets
aux spectres mous. Comme le volume maximal utilisé pourtagres les distributions volumiques est
inversement proportionnel au flux seuil Bermi, les objets dont le spectre est mou conduisent @R

plus petit et contribuent davantage que les objets auxrgsedtirs dans la distribution volumique.

Construire une distribution avec I'ensemble des objets

La position dans le plaX — Y des BL Lac détectés p&ermipour lesquels < 0.5 est représentée
sur la figure 13.14. Les valeurs deetY sont déterminées powpr= 3 ett = 0.45.
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FiG. 13.14:Distribution des BL Lac détectés par Fermi pour lesquels 0.5. X etY sont déterminés
pourp = 3 ett = 0.45. Les objets représentés par des croix bledés<( 19) ne sont pas utilisés pour
construire les distributions suivant etY. Y,.q = 22.3 et X,,.q = 30.8 marquent la séparation des
objets utilisé pour construire les deux distributions suit/X etY respectivement.

Comme nous l'avons vu précédemment, la distribution stiiVare Oy représente la distribution
intrinseque des luminosités et la distribution suivantd’@ x la distribution des facteurs Doppler. Dans
le cadre de nos hypothéses, quel que soit I'intervall® ejue I'on considére, les objets, sous I'action de
I'amplification Doppler, se distribuent suivant 'axex de la méme maniéere — puisque I'on considére
I'amplification Doppler indépendante dg,, et deL,,. Par conséquent :
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— quel que soit 'intervalle ely” considéré, la distribution des objets suivantest la méme, celle

défini par I'amplification Doppler.

— quel que soit I'intervalle elX considéré (donc la valeur du facteur Doppler), la distidutles

objets suivanl” est la méme, c’est la distribution intrinséque suivent
Ces différentes distributions peuvent donc étre somméasqgienir des distributions suivait et sui-
vant Y avec davantage de statistique. Dans la limite de la statestdisponible, nous allons essayer
de quantifier la stabilité des distributions suivantet Y attendue dans le cadre de nos hypotheses. En
définissant deux intervalles suivaritde maniére a répartir équitablement les objets, deux lolisitbns
suivantX sont construites a partir des objets contenus dans chaatgsdieux intervalles. De la méme
maniére deux distributions suivaktsont construites. Les démarcations entre les intervadiesrepreé-
sentées sur la figure 13.14.

La sommation de I'ensemble des objets pour construire wstehiition est donc la sommation de
différentes tranches du plany — Oy dans lesquelles les objets sont identiquement distril8i¢sine de
ces distributions est tronquée — par un effet de sensiliditéinstrument conjugué a un effet statistique,
comme c’est le cas a basse luminosité et halifglvoir le paragraphe 13.2.4) — elle biaise la distribution
globale obtenue. Pour s’affranchir de cet effet les objets esquels” < 19, qui appartiennent a des
intervalles en Y tronqués par cet effet, se sont pas utipeéis construire les distributions (voir la figure
13.14).

D’autre part, les distributions sont construites de manéeréaliser les ajustements sur un maximum
d’intervalles contenant un nombre d’entrées gaussied, On acceptera les intervalles contenant sept en-
trées si c’est la seule maniére de réaliser un ajustemennsuinimum de trois intervalles), et a exclure
un minimum d’objets du fait de leur contribution a des intdles "non gaussiens”. Ne pas utiliser les
intervalles "non gaussiens" pour réaliser I'ajustementnge de se prémunir des fluctuations statistiques
et d’'assimiler les erreurs sur les résultats de I'ajusteraeme déviation standard) d'une distribution
normale.

13.3.3 Résultats

Nous tentons ici I'ajustement des distributions volummggeivantX etY par une fonction exponen-
tielle. Nous adoptons les notations suivantes :

aN —kxX
axav <

dN 7]€Yy
avav = ©
Les distributions en nombre d'objets sont présentées gonombre d’entrées contribuant dans chaque
intervalle.

13.3.3.1 Distributions globales suivaniX etY

Les distributions suivant” et X construites a partir de I'ensemble des objets sélectiofwmsle
paragraphe 13.3.2) sont présentées dans sur les figurés133.16. Les résultats des ajustements d’'une
forme exponentielle sur les distributions sont présensés ¢k tableau 13.6. La valeur obtenue plyr
est2.8, celle pourky vaut0.34 avec des erreurs estimées a 0.43 et 0.17 respectivement.

Stabilité des distributions

Dans le cadre de nos hypothéses, les objets de part en dtuftg,;q (voir figure 13.14) ont la
méme distribution suivarit’ et ceux de part et d’autre dé,;q ont la méme distribution suivark .
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Distributions E Ak x%/dof P(x?)
dAN/(dXdV) 280 043 3.2/4 051
AN/(dYdV) 034 017  14/2 049

TAB. 13.6:Résultats de I'ajustement d’une forme exponentielle sudistributions volumiques suivant
X etY.
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FiG. 13.15:Distributions suivant” en nombre d’objets et en volumique, obtenues a partir dséerble
des BL Lac sélectionnés (voir le paragraphe 13.3.2).
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FiG. 13.16:Distributions suivantX en nombre d’objets et en volumique, obtenues a partir deéerble
des BL Lac sélectionnés (voir le paragraphe 13.3.2).

Les distributions suivant” obtenues a partir des objets pour lesqu€lsst inférieur ou supérieur a
Xmia Seront indexées paret2. Nous procédons de fagon similaire pour les distributiongasit X . Elles
sont présentés sur les figures 13.17 et 13.18. Le résult&jdstément d’'une fonction exponentielle sur
ces distributions est présenté dans les tableaux 13.7&t 13.

Les valeurs obtenues polik, etkx, sont compatibles entre elles étant donné les erreurs sur leu
déterminationky, et ky, sont compatibles ao. Au vu de ces résultats I'hypothese de distributions
identiques suivant” pour les objets appartenant aux différents intervallegt inversement, ne peut étre
exclue.
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dN/(dXdV) kx Akx x?/dof P(x?)
distribution1 3.1 1.00 1.6/1 0.21
distribution2 3.6 0.36  2.3/1 0.13

TAB. 13.7:Résultats de I'ajustement d’'une forme exponentielle sudistributions volumiques suivant
X, obtenues a partir des objets pour lesqUEIs< Yi,iq (distribution 1) etY > Yi,;q (distribution 2).

AN/(YdV) ky Aky x2/dof P2
distributionl 022 0.14 0.23/1  0.63
distribution2 0.46 0.19  1.4/1  0.23

TAB. 13.8:Résultats de I'ajustement d’'une forme exponentielle sudistributions volumiques suivant
Y, obtenues a partir des objets pour lesqu&ls< X .4 (distribution1) et X > X4 (distribution 2).
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FiG. 13.17:Distributions suivantX, en nombre d’'objets et en volumique, obtenues a partir diss lo
d’'objets séparés pariq.

Discussion

Dans la limite des statistiques disponibles, la stabiléé distributions suivank etY n’a pu étre
infirmée. D’autre part, les distributions suivakitet Y sont compatibles avec une forme exponentielle.
Ces deux éléments suggerent que la distribufiii (d X dY dV') en représentation logarithme est plane.
Par définition, les variableset &y sont donc dégénérées et la valeurkgeest indépendante dePour
vérifier le caractere observationnel de la propriété surdésurs dékx, ces dernieres ont été déterminées
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Fic. 13.18:Distributions suivantY’, en nombre d'objets et en volumique, obtenues a partir diss lo
d’'objets séparés pak ,q.

t kx Ak
0.35 290 0.34
0.45 2.80 0.43
0.55 2.65 0.38

TaB. 13.9:Résultats de I'ajustement d’une forme exponentielle sudistributions volumiques suivant
Y obtenues a partir des objets pour lesquelles< X ;4 (distribution1) et X > X ;4 (distribution 2).

pour des valeurs decomprises entr@.35 et 0.55, rassemblées dans le tableau 13.9. Elles sont toutes
compatibles a moins der. Le méme travail a été effectué syr : étant donné I'incertitude avec laquelle
ces valeurs sont déterminées, elles sont toutes comalisieines par rapport aux autres.

Comme il a été testé, étant donné leur contribution peu itapt& aux distributions volumique, la
non prise en compte des objets détectés pour lesquels Edftedont supérieurs@s n'influence pas
les résultats présentés ci dessus.

Conclusion

Les valeurs dé x, ky ett sont désormais, sinon connues, tout du moins fortementaiotgs. Le
coupleky — ¢t donne accés a la pente de la distribution des luminositéssatues (voir équation 13.10)
ett permet de contraindre la relation entre la luminosité msg&gue et la position intrinséque du pic.

Etant donné:x # 1, la distribution suivanfX ne suit pas la loi présentée dans le paragraphe 13.3.1,
ce qui, dans le cadre de la relation univoque supposée Epteel,,, exclut I'nypothese d'un jet sans
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dN/din( 3)

10°

10?

In()

FiG. 13.19: Distribution du logarithme du facteur Doppler dans le casiw’jet avec une ouverture
géomeétrique associée a une valeur unique pour le facteuodentz. Cette distribution est équivalente
a la distribution de la variableX telle qu’elle est définie dans le paragraphe 13.3.1. Elleéaofttenue a
partir de la simulation (présentée dans le chapitre 14) @yropulation d’objets orientés aléatoirement
par rapport a la ligne de visée.

ouverture géométrique combiné a un facteur de Lorentz eni§ul’hypothese d’un jet sans ouverture
géomeétrique est conservé, cela signifie que les facteursidmiz sont différents d’'un objet a l'autre. Si
I'on choisit de considérer un jet avec une ouverture géaqur le facteur Doppler se calcule suivant :

1

* = T = Feos(0 — G

(13.11)

ou ¢ représente 'angle entre I'axe du jet et la ligne de visé@gt'angle d’ouverture du jet. La dis-
tribution des facteurs Doppler attendue (et donc celle dadmble X') présente alors un picA" (voir
la figure 13.19) ou se concentrent tous les objets vus dandnke d'ouverture du jet, c’est-a-dire les
BL Lac, puisque I'on considere que le jet de ces objets eshtidans notre direction. Un tel pic n’est
pas observé dans la distribution desobtenue précédemment a partir des BL Lac détectéBqrani, ce
qui permet d’exclure I'hypothése d’'un facteur de Lorentigue dans le cas d’un jet ouvert géométrique-
ment.Par conséquent, que I'on considére un jet avec ou sans ouveré geometrique, la mesure de
kx # 1 etlaforme dedN/dIn(d) impliquent que les objets de la population parente associésux
BL Lac ont des valeurs de facteur de Lorentz différentesDans le paragraphe 13.4 la forme cette dis-
tribution est contrainte a partir de la distribution degdacs Doppler déterminée déterminée ici. Nous
supposerons cette distribution indépendantd.gleétant donnée que I'évolution de la distribution des
facteurs Doppler n'a pd étre établie étant donné les inadds sur la détermination ds; .

Les résultats obtenus a partir de la distribution suiVgnet par extension ceux que I'on va établir
a partir de la distribution des facteurs Doppler dans lai@eduivante, sont a considérer dans I’hypo-
these d’une relation intrinseque univoque erfig et L,,.. Cependant, une dispersion intrinseque des
objets suivant I'axe) x ne peut étre exclue, elle est méme plus réaliste. Dans lext@sne d’'une dis-
persion tres large, la distribution suivabify mesurée peut, de maniere alternative a ce qui a été fait ici,
étre interprétée comme la distribution intrinséque destslguivant 'axeDx. Pour une largeur inter-
médiaire, une combinaison de l'effet d0 a cette dispergittinseque et de 'effet d0 & 'amplification
Doppler introduirait un changement de pente dans la digtab mesurée suivard®y, dominée par I'ef-
fet de I'amplification pour les petites valeurs deet dominée par la forme de la distribution intrinséque
pour les grandes valeurs. La présence d’une telle tendaesecependant pas mesurable a I'aide de la
population des BL Lac détectés gaermi étant donné la statistique actuellement a disposition.
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FiG. 13.20: Distribution du logarithme du facteur Doppler dans le casi’jet avec une ouverture
géométrique associée a une distribution des facteurs dentoeniN/dI" oc v~ pour une population
d’objets orientés de maniere aléatoire par rapport a la kgde visée est aléatoire. Cette distribution a
été obtenue a partir de la simulation (présentée dans le itleap4).

13.4 De la distribution des facteurs Doppler a celle des faetrs de Lo-
rentz

Dans le cadre d’'une relation univoque enig et L,,, et que I'on considere un jet avec ou sans
ouverture géométrique, l'interprétation de la distribatides BL Lac mesurés p&ermi dans le plan
In(E,) — In(L,) impose une distribution des facteurs de Lorentz. Cetteilolision peut étre contrainte
a partir de la distribution des facteurs Doppler des BL Laeobe dans le paragraphe 13.3.

Détaillons tout d’abord le lien entrey et la pente de la distribution des facteurs Doppler. Etant
donné la définition d& = In(d) + X, et la forme trouvée pour la distribution suivakit:

dN kx X

— x e

—kx In(9)
ax ¢

— §kx

X

et en considérant également la relation :

dN  dN 5dN
dX dlné dS
on en déduit N
i 5—kx—1 —§
déd
ou:
as =kx +1
La distribution des facteurs Doppler obtenue a partir dendes~ermi est relative a la population de
BL Lac. Pour lier la distribution des facteurs Doppler deslBic a la distribution des facteurs de Lorentz
de I'ensemble de la population parente associée aux BL Liatirevenir sur la notion de BL Lac.

13.4.1 Cas d'un jet avec une ouverture géométrique

Dans le cas d’'une ouverture géométrique du jet associéedistribution des facteurs de Lorentz, la
distribution des facteurs Doppler présente un i€ a;, puis suit la distribution des facteurs de Lorentz
(voir la figure 13.20) Un tel pic n’est pas observé dans laibistion des facteurs Doppler (la distribution
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FiG. 13.21:Distribution du logarithme du facteur Doppler dans le casijet sans ouverture géome-
trique et pour une distribution des facteurs de Lorentzidi/dI" « % pour une population d’objets
orientés de maniere aléatoire par rapport a la ligne de viestaléatoire. Cette distribution a été obtenue
a partir de la simulation (présentée dans le chapitre 14).

suivantX') obtenue a partir des BL Lac observés pami. Par conséquent, sil’on suppose que ces objets
sont ceux dont le facteur Doppler est le plus important laitigion observée se situerait au dela du pic.
Les BL Lac serait alors les objets vus a l'intérieur du conengétrique et leur facteurs Doppler peuvent
étre définis tel que :

OBLLac = 2T

oul est le facteur de Lorentz. La distribution des facteurs Depges BL Lac offre donc un accés direct
a la distribution des facteurs de Lorentz. Par conséquent :

dN
— xe

dr’

—ar

avec
ar =kx +1

13.4.2 Cas d'un jet sans ouverture géométrique

L'interprétation de la distribution des facteurs Dopplang le cas d’'un jet sans ouverture géomé-
trique, présentée sur la figure 13.21, n'est pas aussi inat@di est nécessaire de trouver I'expression
de la distribution des facteurs Doppler dans le cas d’untelalision des facteurs de Lorentz. Le nombre
d’objets avec un facteur Doppler egal@s’exprime tel que :

d*N ,
//d drdudelr@uC[%,&(u,F)]

ouT est le facteur de Lorentz, qat = cos(f) ou f est I'angle entre I'axe du jet et la ligne de visée —
dN/dy est une constante puisque I'orientation des jets est aiéakiant donné I'expression du facteur
Dopplerd (i, T') = [[(1 — Bu)]~ il vient :

1

/d,U,DII'aC[(SO,(S(,U,,F)] = W
Pour une valeur de facteur de Lorentz unique, on retrouvg@néssion de la distribution des facteurs
Doppler associée, amenée au paragraphe 13.3). D'autre part

T 1/6
rz-—-1
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FiG. 13.22:Représentation des courbes d’iso-Doppler. La ligne vestéicale indicel'. pourd = 10.

donne les courbes d’'iso-Doppler, représentées pour eliffés valeurs d&) sur la figure 13.22. Pour les
valeurs de facteur Doppler supérieures a un, seuls lesrgdleu I'. contribuent, avet'. tel que :
Ie—1/00

VIZ -1

I — B +1

20
Cela conduit a I'apparition d’'une discontinuité dans ldriistion des facteurs Doppler. Cette disconti-
nuité n'est pas observée dans la distribution des facteappler obtenus a partir des BL Lac détectés
par Fermi. Par conséquent, la distribution observée se situe au datatte discontinuité, c’est-a-dire a
grand facteur Doppler, ce qui permet de faire I'approxiorati

_
2

c'est-a-dire :

Le

A noter que si,y, la borne inférieure de la distribution des facteurs Dopst> 1, la position de la
discontinuité dans la distribution des facteurs Doppléfigge parl i, .
En supposant une distribution des facteurs de Lorentz deriaef :

dN
_ I‘_O‘F
ar >
il vient . (or+1)
dN 2 —lar
v / arl
do 16, I, 636
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Les bornes de l'intégrale doivent couvrir les facteurs deehtz qui contribuent a la valeur dg. Notons
I'. la plus petite valeur du facteur de Lorentz qui permetteteiiadre la valeudy.

Nous cherchons I'expression de la distribution des fast®appler qui puisse représenter celle que
nous avons mesurée (par I'intermédiaire de la variable X fgs BL Lac. Pour les grand facteurs Dop-
pler supposés des BL Lac il est possible de faire I'approtionagues ~ 1 (5% = 1 —1/I'%) on obtient :

T'mazx
Al iQ dr r—(er+1)
d5 50 50 50/2
dN —(ar+2)
s ls, = %

Cette expression de la distribution des facteurs Doppteratisle au dela de la discontinuité. Il s’agit
donc de I'expression de la distribution des facteurs Dappderr les BL Lac (les objets avec les valeurs
de facteur Doppler les plus grandes). Elle implique :

Oprne = O +2

D’autre part :
Wprae = kx +1

Il est donc possible de contraindre la distribution deseiat de Lorentz :

ar =kx —1

Conclusion

La distribution de facteur Doppler obtenue a partir de Bétuéalisée avec les BL Lac détectés par
Fermipermet de contraindre la forme de la distribution des fastde Lorentz de la population parente
suivant :

dN/dl' oc T—Or

ou, étant donné la valeur mesuré péur, ar = 1.8 + 0.43 dans le cas d’un jet sans ouverture géome-
trique ou biemyp = 3.8 £ 0.43 dans le cas d’un jet avec une ouverture géométrique.

13.5 Bilan

En considérant les observations des BL Lac aux hautes ehargss énergies, il a été possible de
paramétrer une forme spectrale empirique qui permetterdiEageompte simultanément des flux obser-
vés dans ces deux gammes d’énergies. Puis, en se concentrémpopulation détectée paermi— les
BL Lac détectés par les ACT étant encore trop peu nombreuxgenmettre ce type d'étude statistique
— différentes informations sur les caractéristiques rnsggues de la population parente de ces objets
ont pu étre déterminées. Tout d’abord, une distributionadeokition intrinséque du pic a haute énergie
est tres fortement suggérée par la gamme des indices speatiesurés paFermi. La dispersion des
BL Lac, dans le plart,-L, suggere une anti-corrélation entre cette position en éetda luminosité
intrinseque des objets. En faisant 'hypothése simpleali@tation intrinseque univoque entre ces deux
grandeurs, cette relation a été évaluée. Dans ce cadreloitsaéaé possible d’accéder a la distribution
des luminosités intrinséques de la population parentecessaux BL Lac. La détermination de la dis-
tribution des facteurs Doppler des BL Lac a quant a elle pedwriposer des contraintes fortes sur les
facteurs de Lorentz de la population. Une distribution dev@eurs est imposée et sa forme a pu étre
évaluée.
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Les résultats en ce qui concerne la relation intrinsequee df), et L,,, sont aussi suggerés par
I'observation de la séquence des blazars mais ils sont tehoB a partir d’'une nouvelle méthode. De
méme, la méthode mise en place pour accéder aux distrisuties luminosités intrinséques et a celle
du facteur de Lorentz des objets est différente de cellesgeimment utilisées — voir par exemple Urry
& Padovani (1995) qui estiment la distribution des lumitésintrinséques a partir de la distribution des
luminosités observées pour une population de BL Lac et Liln&rdy (2007) qui détermine la distribution
des facteurs de Lorentz (supposée la aussi indépendantelalaihosité intrinseque) en utilisant une
évaluation du facteur Doppler obtenue a partir de la mesesevitesses apparentes. Notons que ces
derniers auteurs estiment ainsi la distribution des fastda Lorentz de la population parente des FSRQ
et non pas celle des BL Lac.

L'étude réalisée pour contraindre les distributions desihosités intrinséques et des facteurs Dop-
pler peut étre reprise en faisant I'nypothese d'un jet disar’'est-a-direp = 4. Elle peut étre appliquée
a la population de FSRQ observés parmisi une forme spectrale empirique peut étre déterminée pour
ces objets. Le nombre d'objets détectés parmi grandissant, la statistique disponible pour ce type
d’étude va s'améliorer, permettant d’affiner les résultditenus et de tester, par exemple, I'évolution
des caractéristiques intrinseques en fonction du red$ésfisources ou d’améliorer la détermination des
distributions intrinséques auxquelles la méthode donnésac
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Chapitre 14

Simulation de la population parente des
BL Lac detectés aux hautes et tres hautes
énergies

Le chapitre précédent a permis, en faisant des hypothéspkesidans le cadre du modele d’unifica-
tion, de contraindre certaines caractéristiques intguegé de la population parente des BL Lac. Ici, ces
hypothéses et ces caractéristiques sont appliquées a pukagon d’AGN simulés afin de déterminer si
cette derniere permet de rendre compte des caractérsstidpservationnelles des populations de BL Lac
détectées aux HE et aux THE. D’autre part, a travers ces aiions, nous allons chercher a contraindre
les caractéristiques intrinséques qui n'ont pu étre déteres a partir de I'étude directe de la popula-
tion de BL Lac détectée par Fermi. Pour ce faire, nous allans mppuyer sur la densité des galaxies
elliptiques — les hétes habituels des BL Lac —, la densitéagmpulation des FR |, considérée comme
la parente des BL Lac ici, mais aussi sur le nombre de BL Lagctiét aux THE. La population parente
dans nos simulations doit étre en accord avec ces obsesvable

Les hypothéses adoptées pour ce travail sont rappeléesladanstion 14.1 qui présente les pa-
ramétres de la simulation et la méthodologie utilisée. Aipaes résultats de ces simulations, une
étude basée sur la comparaison entre des distributiondésimat celle observée pour les BL Lac dé-
tectables paFermi est présentée dans la section 14.2. Elle constitue notabumenpremiere étape
dans la contrainte des paramétres libres de la simulatiansla section 14.3, les résultats relatif au
nombre d’'objets simulés total et ceux détectables aux THIE m@sentés et interprétés dans 'optique
de contraindre I'espace des paramétres libres. Enfin, ledwgions et perspectives de cette étude sont
rassemblées dans la section 14.4.

14.1 Présentation de la simulation

Les hypotheses quant aux caractéristiques intrinsequiespdgulation simulée sont les suivantes :
— Une forme spectrale empirique unique (voir le paragragh#)ldéterminée a partir de I'obser-
vation des BL Lac paFermi et les ACT, et qui représente I'émission de la composanteuteha
énergie due au jet

Des luminosités intrinséques distribuées suivant ungdgiuissance

Une relation intrinséque univoque entre la position emgdaest la luminosité du pic

Une distribution des facteurs de Lorentz suivant une Igulssance

Un jet sans ou avec ouverture géométrique.



Simulation de la population parente des BL Lac détectés auseh et trés hautes énergies
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FIG. 14.1:Représentation de la variation du flux intégré enté® MeV et 100 GeV correspondant au
seuil de Fermi en fonction de l'indice spectral mesuré. €etlation est présentée sur la figure 9 du
premier catalogue d’AGN détectés par Fermi (Abdo et al. 2010

Il s’agit des méme hypothéses que celles utilisées pouraindte certaines caractéristiques intrinséques
de la population de BL Lac détectée armidans le chapitre précédent.

Les grandeurs simulées qui seront confrontées aux obggrygbour contraindre les parametres
libres de la simulation sont le nombre de BL Lac détectabiesermi (MVELLac), le nombre de BL Lac
détectables par les ACTM512¢) et la densité d’objets appartenant a la population padegeBL Lac.

La premiére de ces grandeurs donne acces a la troisiemepaydiation de BL Lac détectée paermi
constitue un échantillon complet en flux — puisque cet insént observe le ciel en mode balayage — et
peut donc étre utilisée pour normaliser le nombre total j@tsbsimulés. Pour cela, les flux mesurables
aux HE et aux THE sont estimés pour chaque AGN a partir leuecté&istiques intrinséques, en tenant
compte de la distance et de I'amplification Doppler de I'é&iois. Le paragraphe 14.1.1 présente la mé-
thode utilisée pour sélectionner les objets détectableBgrai et par les ACT. Les différents paramétres
simulés qui serviront pour déterminer les flux sont présedéds les paragraphes 14.1.2 et 14.1.3. Enfin,
le bilan des parameétres de la simulation est établi danségymphe 14.1.4.

14.1.1 La sélection des BL Lac détectables aux hautes et tiégutes énergies

Pour sélectionner les objets "vus" parmiet les ACT les flux sont évalués a partir de I'intégrale de
la forme spectrale commune a 'ensemble de la populatidre €00 MeV et 100 GeV pourFermiet au
dela de200 GeV pour les ACT, puis comparés aux seuils de sensibilité désiiments.

Cas deFermi

Pour sélectionner les AGN détectables parmi, le seuil présenté dans le premier catalogue des
AGN (voir figure 14.1) est utilisé. Celui-ci correspond awflencm=2 s~!) minimal mesurable entre
100 MeV et 100 GeV qui est fortement dépendant de l'indice spectral mesuré.

Dans la simulation la simulation, cet indice est estimé disamt la position simulée du pic a haute
énergie et la relation 13.3 établie entre I'indice speattdl position du pic a haute énergie pour les
BL Lac brillants observés pdfermi. Etant donné la dispersion observée autour de cette rel@timr
la figure 29 de Abdo et al. (2010a) et la figure 13.1), la valeut'iddice spectral est tirée avec une
dispersion dé).3 autour de la valeur déterminée a partir de 13.3.

Le flux seuil obtenu a partir de l'indice spectral ainsi é¢akst comparé au flux intégré entre
100 MeV et 100 GeV estimé a partir de la forme spectrale choisie pour I'enserdbs AGN simulés.
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TAB. 14.1: Flux intégré seuil de H.E.S.®, au dela de200 GeV pour différentes valeurs dE qui
représente l'indice de la loi de puissance supposé pour éetsp différentiel photon, et pour différents
angles zénithaux d’observation.

I ®,1072 x [em 2571
25 244 274 2.74
3.0 266 321 3.57
35 276 3.59 4.24
40 257 3.67 4.78
10° 20° 30°

Cas des ACT

Déterminer un seuil de détection pour les objets observésTBiE est plus délicat que pour ceux
observés dans la bande en énergie couvertEqrani. Il y a deux raisons a cela : les objets observés aux
THE impliguent différents instruments, dont les sendifdline sont pas identiques, et les observations
sont effectuées sur des périodes de temps et avec des apsditobservation variables d’'une source a
l'autre.

Dans la simulation, nous faisons le choix d'utiliser la ieifig¢ de H.E.S.S. pour représenter celle
des ACT en général, ce qui peut se justifier dans la mesure BISHS. et VERITAS, situés chacun
sur un hémisphére, ont des sensibilités similaires. Noosidérerons une sensibilité relative & un temps
d’observation de0h — le temps d’observation qu’il a, en moyenne, été nécessdaireonsacrer aux
sources pour les détecter — et a un angle zénithal d’obgamnde20° — I'angle zénithal moyen d'obser-
vation des AGN.

Pour déterminer le flux seuil de H.E.S.S. on suppose un spéiftérentiel dey en loi de puissance
dont la normalisation est ajustée de maniére a ce que, caemiede la réponse du détecteur, I'excés
mesureé corresponde a une détectiéa a_e fond utilisé est celui mesuré par H.E.S.S. dans les tiondi
d’observation considérées.

Les valeurs du flux seuil de H.E.S.S. déterminées pour diffSrindices spectraux et angle zénithaux
d’'observation sont présentées dans le tableau 14.1. Leestypeu dépendant de l'indice spectral, et
varie au plus d’'un facteur deux pour des indices spectrawdegtangles zénithaux différents. Nous
considérerons par la suite un flux seuil pour les ACFd2 x 10~ !? cm~2s~!, valeur qui correspond a
un indice spectral typique et a un angle zénithal courant.

14.1.2 Caractéristiques intrinseques des objets

La premiere étape consiste a simuler les caractéristigisseques de chacun des objets. Les quan-
tités intrinséques sujettes a 'amplification Doppler —ilbosité et énergie — sont indexées parun
La forme spectrale

On pose comme hypothese de ce travail I'existence d’'unedepactrale empirique qui, au premier
ordre, peut étre considérée comme représentative du spifférentiel en énergie de I'ensemble des
objets de la population parente des BL Lac. La forme spectat décrite par I'équation 13.1, et les

1Concernant MAGIC, la situation est un peu différente, puisge s’agit pas d’un réseau de télescopes comme HESS ou
VERITAS, mais son seuil plus bas en énergie compense a pse@ite perte de sensibilité.
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parametres qui offrent la meilleur estimation du flux megqaérFermiet les ACT sont utilisés (voir le
paragraphe 13.1).

Cette forme n’est pas modifiée par l'effet de I'amplificatiboppler. En revanche, la position en
énergie et la luminosité du pic d’émission subissent cetiplification. Ces deux grandeurs sont donc
déterminées a partir de leur valeur intrinseque simulé& eattul du facteur Doppler.

La luminosité intrinseque

La luminosité intrinsequé.,,, (par bande logarithmique en énergie) a I'énergie du pic &sion est
simulée. On suppose les luminosités intrinseques digedpguivant une loi de puissance telle que :

dN
dLyp,

o L, %t = P(Ly,) (14.1)

olay, > 0.

Si z est un nombre distribué uniformémentietine fonction der, alors la probabilitéP(y(x)) =
dz/dy (Press et al. 1992). En posait « z, il s’agit de déterminet_,,(x) de maniére a obtenir la
probabilitéP(L,,) voulue. On détermine tout d’abord I'expressionaden fonction de’,, :

dx oc L, d Ly,

—ar+1

xochi

On obtient ainsi, I'expression dg,, :

Lpi (.T) = 7O‘L+\1/E

En tirantz de maniére homogéne entre :

1
xmin = Lgfrrtix
1
T = i
on obtient des valeurs dg,, (x) comprises entré,,, . etL, . etdistribuées suivant 14.1

La position intrinséque du pic a haute énergie

L'hypothése d’'une position en énergie pour le pic d’émissie la composante a haute énergie in-
trinsequement unique a été invalidée dans le chapitre 18.rdlation intrinséque univoque entre la
luminosité intrinséque et la I'énergie du pic d’émissiohsegpposée pour cette simulation telle que :

In(E,,) = —tIn(L,,) +C (14.2)

out et C sont des constantes.

Le facteur de Lorentz

Nous avons vu dans le chapit?® que I'hypothése d'une distribution des facteurs de Loresiz
favorisée. Nous supposons que les valeurs sont distrituédsssus d’'une valeilt,;, suivant une loi
de puissance et ce, indépendamment de la luminosité iddures L'indice de la loi de puissance utilisé
est celui évalué, en fonction de I'ouverture considérée fmjet, dans le paragraphe 13.4. Les valeurs
sont tirées suivant la méme méthode que pour la distribagEluminosités intrinseques.
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Présentation de la simulation

La géométrie du jet

Un jet identique et & I'émission continug & 3) est supposé pour I'ensemble de la population.
Les hypotheses d’'un jet sans et avec ouverture géométranig¢aites deux explorées. On fait égale-
ment I'hypothése que chaque objet a deux jets symétriqgussuég la composante du jet orienté vers
I'observateur est prise en compte.

14.1.3 Les caractéristiques relatives a I'observateur

Les caractéristiques intrinséques des sources ne sont@assibles a I'observateur qui mesure un
flux fonction de la distance de la source — et aussi de I'altisorpar le fond diffus extragalactique pour
les énergies les plus élevées. D’autre part, I'émissionedeobjets est sujette a 'amplification Doppler
qui dépend du facteur de Lorentz et de I'angle entre I'axeedef la ligne de visée de I'observateur.
Pour déterminer les caractéristiques mesurables pareteseur il faut donc associer a chaque objet
une distance et un angle entre I'axe du jet et la ligne de viedétve a I'observateur.

La distance

Pour chaque source, la distance est tirée aléatoiremenadigra a produire une densité de source
homogene dans le volume considéré. Nous utiliserons landistcomobile: qui, dans un univers plat,
est la distance liée a la densité (Hogg 1999).

Imposer une densité homogene équivaut a poser :

dN 9

—-— XTr

dr
En posantV « z, un nombre distribué de maniére homogene, on en déduit :

r(z) =V

ol est une valeur tirée uniformément entfg, etrs .
Pour calculer le redshift d’une source simulée & une distance donnéeus avons paraméttda
relation entre: etr pour les paramétres cosmologiqués = 71kms~! Mpc~!, Q,, = 0.27, Q\ = 0.73

et = 0 (univers plat). L'expression deobtenue est la suivante :
z = 0.7657 x sinh(r x 1.048 x 10~2%)

Par ailleurs, nous aurons besoin, pour passer des luméaasit flux et inversement, de la distance
luminique qui s’exprime comme (Hogg 1999) :

drm =7 % (1 + 2) (14.3)

L'angle entre la ligne de visée et I'axe du jet

Les jets sont orientés de maniére aléatoire sans directiafégiée, par conséquent I'angteentre
I'axe du jet et la ligne de visée est tiré suivant :

dN dN
_— = = K
dQ2  sinfdé
oudN désigne le nombre d'objets visibles dans un élément d'asulided() et K est une constante. La

distribution def doit donc étre homogéne ensd, avecO < cosf < 1 (sous I'hypothése de deux jets
symétriques on considére une demi-sphere).

2Nous avons utilisés les conversions disponiblesastrr o. ucl a. edu/ ~wr i ght / CosnoCal ¢. htmi .
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Param. Valeur Commentaires

Niot - Arbitraire : sera normalisé sur la population d’objetsedéds paFermi

ar, 2.4 Contrainte : étude sur la population de BL IE&emi (cf. chapitre 13)

Lg;in - Fonction de¢ : établie pour ne simuler que les objets détectables

arp 3.8 (Jeto) Contrainte : étude sur la population de BL Ligrmi (cf. chapitre 13)
2.8 (Jetq)

[min - Libre

t 0.45 Contrainte : étude sur la population de BL [Eeemi (cf. chapitre 13)

¢ - Libre

Zmax 0.5 Fixé : cohérence avec I'étude qui permet de contraindrevr et t

P 3 Fixé (voir texte)

et 16° Fixé, pour le cadet

TAB. 14.2:Liste des paramétres de la simulation. Les valeurs utiiséat indiquées pour les paramétres
contraints ou ceux que I'on a choisi de fixer. L’hypothesendgét sans ouverture géométrique est notée
Jetg, celle d'un jet avec une ouverture géometrigiae; .

Simuler 'amplification Doppler

La détermination de chaque facteur Doppleiépend de la valeur du facteur de Lorentz et de I'angle
entre I'axe du jet et la ligne de visée. Dans le cas d’'un jes sanavec ouverture géometriqieest
respectivement obtenu suivant les relation 1.1 et 13.1ddfie et la luminosité se transforment telles
que :

E=0xE; (14.4)

L=6"L; (14.5)

14.1.4 Grandeurs contraintes et parametres libres

Les 10 paramétres de la simulation sont rassemblés dansléaual4.2. Le premier de ces para-
metres est le nombre d’objets simul&s,; . C'est un paramétre arbitraire, choisi suffisamment grand
pour offrir une statistique importante ; il est normaliséasal des simulations de maniére a ce que le
nombre d’objets simulés détectables parmi corresponde au nombre d'objets détectés par cet instru-
ment.

Trois parameétres relatifs aux caractéristiques intrineggles objets simulés sont contraints grace a
I'étude de la population de BL Lac détectés parmiprésentée dans le chapitre précédent : I'indice de
la distribution des luminosités intrinseques, celui de la distribution des facteurs de Lorentzett qui
deécrit la relation univoque supposée enfie et E£,,,. Les distribution des luminosités intrinseques et des
facteurs de Lorentz sont normalisées en méme temps\gue Leurs bornes inférieureB;;jin et ['min
sont quant a elles des paramétres libres de la simulatiohctonme la normalisatio’ de la relation
entre L, et E, . L™ est fixée, étant donn€, de maniére & ne pas tronquer I'espace du @g,
occupé par les objets détectables aux hautes et trés haetgses. Etant donné la définition 13.8 de la
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variableY et la relation 14.2, on peut définir :
i p
In(L*") = (Yiin + —— C) x t
n(Ly™) = (Y o )

ou Yiin = 12 permet de satisfaire la contrainte voulue.

La normalisation de la relation entég,, et L,, fixe la position intrinseque des objets dans le plan
In(E,)-In(L,) et determine donc l'origine de I'ax@ x suivant lequel les objets sont translatés dans ce
plan sous I'action de I'amplification Doppler (voir la figut8.2.3). Le paramétre libr@ peut donc étre
réexprimé de maniére a travailler avec une variable plustivee notéej- qui représente le logarithme
du facteur Doppler minimal correspondant aux BL Lac détep@rFermi. Etant donnée la définition
13.7 de la variabl&X et I'expression de sa transformation par amplification Depp3.9, on définib :

tC
t+p

ou X i, est fixée égale a 30 en se basant sur la détermination delslgafiaréalisée dans le paragraphe
13.3.2 pour la population des BL Lac détectés fgami (les valeurs sont illustrées sur la figure 13.14).

Les études qui ont permis d'estimer les valeurs utilisées pg, ar ett ont été réalisées a partir
d’objets dont le redshift est inférieur & 0.5. Afin de ne pa&csfer sur I'évolution de la forme de ces
distributions, les objets ne sont pas simulés au dela dedshife; la simulation se fait donc dans un
volumev = 2.9 x 10'° Mpc3.

Dans le cas d'un jet avec une ouverture géometrique, I'aigleverture du jeb;.; est lui aussi un
paramétre libre, il est fixé &° de maniére a étre supérieur a I'ouverture du céne de fotialsé /T,
voir paragraphe 1.2.3) pour une valeur faible du facteuratehtz (" = 5 I'ouverture est de- 11°). La
valeur dep qui représente la nature du jet est aussi un parameétre dauddasion. Fixée égale a trois, elle
traduit la nature continue de I'’émission de ce dernier. @éxchous a semblé plus adapté puisque, dans
la mesure ou la variabilité des sources n’est pas prise eptepfiemission simulée peut étre assimilée
a I'état moyen des sources.

Deux paramétres sont donc laissés libre dans les simulafitt® et 5., qui sont dans une cer-
taine mesure dégénérés. Pour expliquer cet effet il essaaice de considérer I'influence de ces deux
variables sur la distribution des objets détectablesFpami dans le plarin(£),)-In(L,), influence que
nous commenterons au cours de I'étude préliminaire présetans le paragraphe 14.2.

3¢ = Xomin (14.6)

14.2 Comparer les distributions simulées et expérimentasedes BL Lac
observés parFermi

La distribution des objets dans le plar{E,)-In(L,,) est completement définie par :

— Larelation intrinseque entig,, et L,,

— Ladistribution intrinséque des luminosités

— Ladistribution des facteurs Doppler
Pour les grands facteurs Doppler, la forme de cette derdiémebution dépend uniquement de I'hypo-
these d’'ouverture du jet et de la forme, caractériséenpade la distribution des facteurs de Lorentz
(voir la section 13.4). Dans ces simulations, la relatidninseque entrés,, et L, est simulée de ma-
niére univoque comme nous en avons fait 'hypothese lorsétiede qui a permis de contraindre les
valeurs def, oy, et ar (voir le chapitre 13). La distribution des objets détectashermi dans le plan
In(E,)-In(L,) doit donc étre reproduite par ces simulations qui adopeantdntraintes apportées et les
hypothéses faites dans I'étude de cette distribution.

Nous verrons dans cette section que la comparaison entréisigbutions simulées et la distribu-
tion expérimentale permet ainsi poser une limite inféeesuric. La distribution des objets simulés et
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I'action dedc sur cette distribution est commentée dans le paragrapBel1€ela permet de se familia-
riser avec la simulation et de présenter la dégénérescemtiellp entre ces deux parameétres libres. La
méthode utilisée pour comparer les distributions est ptésedans le paragraphe 14.2.2 et les résultats
obtenus dans le paragraphe 14.2.3.

14.2.1 VLinfluence des parameétres libres de la simulation

La distribution des objets dans le plah-L,, dépend de la valeur des parametres libres. Le parametre
'™ intervient dans la distribution des objets dans ce plan,semous I'avons vu dans la section 13.4,
car de sa valeur la discontinuité de la distribution de laatdurs Doppler, a une valeur que nous noterons
04, dépend uniquement de sa valeur. Le paramigtri@fluence la position intrinseque des objets dans ce
plan.

Comme l'effet de ces variables estindépendant de I'hyethéalisée sur I'ouverture du jet, le choix
est fait de lillustrer dans le cas d’un jet avec une ouvergomeétrique car, étant donné la forme de la
distribution des facteurs Doppler dans cette hypotheseléséigure 13.20 et 13.21), il est plus facile de
visualiser I'empreinte de la discontinuité de cette disition sur celle des objets simulés dans le plan
In(E,)-In(L,) que dans le cas d’'un jet sans ouverture geometrique (voguaefil3.21). Les figure 14.2
et 14.3 représentent les distributions des objets simalés léln (), )-In(Lp) pour différentes valeurs de
'™ et . La position intrinséque des objets dans le plan considsireeprésentée par une ligne rouge
pleine; la valeur dé est symbolisée par la distance suivant la direction de lldicgtion Doppler
entre les lignes rouges et pointillée, cette derniére sepité la référenc& i, utilisée pour définin,
dans 'équation 14.6 sa position est donc fixe sur chacunelidggutions. Les objets simulés comme
détectables pdfermisont représentés en bleu et, pour guider I'oeil, la zone Bapelle se situent les
BL Lac expérimentalement détectés par cet instrument edbaljsée par un cadre gris.

Les trois distributions de la figure 14.2 ont été obtenuesisafit variel ™" tout en gardanic fixé.

La discontinuité due a la forme de la distribution des factddoppler est clairement visible. Elle est
marquée par les objets pour lesquelles le facteur de Loesbizgale ™™ et qui sont vus a l'intérieur
du cbne de focalisation ; cette discontinuité est donc diayplus éloigné de la position intrinséque des
objets qud™ est grand.

Les distributions obtenues en faisant vatierpour une valeur d&™" donnée sont représentées sur
la figure 14.3. La position de la discontinuité est cette-tbifixe par rapport a la position intrinséque
des objets, mais I'action en faisant varder elle se déplace naturellement dans le plan, notamment par
rapport a la zone accessible a la détectionHgami.

Comme ces deux parametres jouent sur la distribution degsothans la zone accessible parmi,
ils sont dans une certaine mesure dégénérés et différemtsigsI ™, -] peuvent donner des formes
de distributions d'objets détectables parmiidentiques, moyennant la bonne normalisation (voir figure
14.4). En fixani™" et en faisant varief, il est cependant possible de contraindre I'espace de ces de
parametres libres en comparant les distributions sim@gespérimentale d’objets détectés parmi.

14.2.2 Méthode pour comparer les distributions

Les BL Lac détectés pdfermi, pour lesquels les valeurs dg, et L, ont été déterminees dans le
chapitre 13, sont utilisés pour obtenir la distribution @mentale — seuls les objets dont le redshift est
inférieur auz™#* = 0.5 utilisé dans les simulations sont pris en compte. La digidln simulée est quant
a elle obtenue a partir des objets dont le flux simulé est gupéau seuil de détection drermi.

Les distributions sont construites en plagant les objets dies intervalles a deux dimensions en
fonction des valeurdy, et L, qui leur correspondent. Dans la zone du plan couverte paslldsac
détectés paFermi, 25 intervalles sont définis de maniere a tenir compte dedfiitude sur la détermi-
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FIG. 14.2:L'influence del™ sur la distribution des AGN simulés, pour une valeur fixéédedans le
cas d’'un jet avec une ouverture géométrique. Dans chacucaig$0® AGN ont été simulés.
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nation ded., et E,, expérimentaux (voir paragraphe 13.2.3). Huit autresvatigs contiennent les objets
simulés qui tombent en dehors cette zone. Le contenu de eliaiguvalle de la distribution simulée est
normalisé de maniére a ce que le nombre total d’objets sgruddme détectables paermisoit égale
au nombre total de BL Lac utilisés pour construire la distiiin expérimentale.
Pour comparer la distribution expérimentale a la distiisubbtenue a partir de simulations utili-
sant différentes valeurs de parametre libre, la vraisemebBl& est calculée suivant une loi poisonienne
(nombre d’objets dans une cellule donnée) :

V =11, P(Nexp|NV);

ouU P(Nexp| Nnc) 4, Qui représente la probabilité, pour chaque intervalié'obtenir le nombre d'objets
détectésV,,, étant donné le nombre d’objets simul§s est calculé suivant :

P(NGXp|NMC)j =

Nexp; —N,

J MC

NMCj e J
NDataj !
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FiG. 14.3:L’influence dejc sur la distribution des AGN simulés, pour une valeur fixé&8&, dans le
cas d’un jet avec une ouverture géométrique. Dans chacucaig$0° AGN ont été simulés.
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14.2.3 Contraindre la valeur minimale ded~

Des simulations ont été réalisées pour différentes va@eiis™® = [1,2,5,10, 15, 20, 30, 50] et,
pour chaqud™®, différentes valeurs d&- ont été utilisées de maniére a placer la discontinuité de par
et d'autre de la référenc&,,;, définie dans I'équation 14.6. Les distributions expérirakxst obtenues
pourI'™in — 15 et différentes valeurs d&: sont représentés sur les figures D.5 et D.13 pour, respective
ment, les cas d'un jet avec et sans ouverture géométrigadifuees sont construites pour les différents
jeux de[I'™i", 5] et présentés dans 'anne®@). Sur cette figure se trouve aussi la distribution des vrai-
semblances obtenues en comparant ces distributions sisnailia distribution expérimentale présentée
sur la figure 14.7.

La vraisemblance entre les distributions simulées et éxjgéitale augmente avec la valeur @g
c’est-a-dire comme la discontinuité se rapproche et dépassone couverte par les BL Lac détectées
par Fermi. Au dela du maximum un plateau a tendance a se former : cetflest fait qu'au dela de la
discontinuité la forme de la distribution ne dépend plugduC’est donc toujours la méme forme de dis-
tribution d’objets simulés qui passe le teste de déted@lsiermi, I'effet de la sensibilité de I'instrument
domine alors.
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FiG. 14.4:llustration de la dégénérescence H&'" et §-, dans le cas d’'un jet avec une ouverture
géométrique. Pour le coupl@g™ 5] = [5,2.3], 3 x 10° objets ont été simulés ; pol™™, o] =
[15,3.8], 1.3 x 107 et environ 300 objets sont simulés comme détectables parilBams les deux cas.
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FIG. 14.5: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et potif = 15 : distributions
des objets simulés comme détectables par Fermi et I'évalude leur vraisemble avec la distribution
expérimentale présentée sur la figure 14.7.

Etant donné la taille de nos intervalles imposée par notréagdé pour déterminer les valeurs de
E, et L, expérimentales il est difficile de considérer ce maximummenune contrainte absolue. Nous
considérons donc la valeur de correspondant & ce maximum comme une estimation de la linfée
rieure sur ce parametre étant donné la distribution des Bldétectés pafermi. Cette limite permet de
réduire I'espace de parametres libres comme cela estdlsst la figure 14.8 ou les résultats de cette
étude pour 'ensemble des jeux de parametres testés ssaimakes. Notons, sans surprise, que I'espace
dans le plaril™i" 6] au dela de cette limite les AGN simulés comme détectableBgyari sont "vus"
dans ou proche du jet.

Si des distributions pour différents jeux @&", §-] peuvent étre équivalentes en ce qui concerne la
distribution des objets, elles ne le sont pas en ce qui coadardensité a simuler ; en considérant cette
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FIG. 14.6:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et gttt = 15 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évaluation deVeaisemble avec la distribution expérimen-
tale présentée sur la figure 14.7.
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FiG. 14.7:Distribution des BL Lac détectés par Fermi.

autre observable il devrait donc étre possible de contraiddvantage I'espace des parametres dans le
plandeltac-I'™™ , nous en discuterons dans le paragraphe 14.3.
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FiG. 14.8:Contrainte dans I'espace des paramétres libres apportésapeomparaison des distributions
expérimentale et simulées des objets détectés par Ferrfigrisableue représente les jeux d&"", 6¢]
pour lesquels la vraisemblance entre les distributionsuséms et expérimentale présente un maximum.
L’espace des paramétres situé au-dessus de cette lignechst e
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(a) Cas d'un jet sans ouverture géométrique (b) Cas d'un jet avec ouverture géométrique

14.3 Compatibilité avec les populations détectées aux aes longueurs
d’'onde

La distribution d'objets détectée pBermia permis de déterminer certains paramétres de la simula-
tion, mais aussi de restreindre I'espace des paramétres.liBomme nous I'avons vu dans le paragraphe
14.1 cette population peut étre utilisée pour contraingigehsité d’objets a simuler et par la-méme nor-
maliser la population d’'objets détectée par les ACT.

Afin de pas extrapoler a plus hauts redshifts les contramtdésnues a partir de I'étude du chapitre
précédent qui est menée sur les 89 BL Lac dont le redshift@siwcet inférieur a 0.5., nous avons
simulé les objets dans un volume correspondant a cettervakenormalisation doit donc étre effectuée
en utilisant la population d’'objets détectés parmidans le volume que nous considérons. Cependant,
sur les 254 objets détectés pgraarmiidentifiés comme BL Lac plus de la moitié a un redshift incannu
Nous avons mentionné dans le paragraphe 13.2.1 la disnusginée dans Abdo et al. (2010b) au sujet
de cette population d'objets au redshift non connu. Si I'onsidére leur conclusion, cette population
pourrait étre davantage constituée d'objets & haut redshif.5) ; il n’est cependant fait état d’aucune
proportion. Si I'on considére que la moitié de ces objets aeaishift inférieur a 0.5, la population de
BL Lac comprise dans ce volume passe de 89 a 161 objets. Naisissons donc de normaliser la
densité simulée a partir d’'une valeur de 125 et nous cormidées erreurs en supposant, d'une part, que
seul les 89 objets au redshift connu sont situés<a0.5 et en supposant d’'autre part que la moitié des
objets au redshift non connu oatk< 0.5.

Nous nous intéresserons dans le paragraphe 14.3.1 a cpttiagmn d’objets simulés comme dé-
tectables aux trés hautes énergies et nous verrons s'ibssibfe d’en tirer des contraintes. Puis nous
considererons la densité total d’objets simulés, autréniefa densité de la population parente.
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Simulation de la population parente des BL Lac détectés auseh et trés hautes énergies

14.3.1 La population d’AGN simulé comme détectable aux treBautes énergies

La possibilité d’'une population parente unique pour rerdrapte de I'observation des BL Lac qui
sont détectés aux hautes et aux tres hautes énergies ede$points que nous cherchons a tester dans
cette étude. Si le nombre d’AGN détectés par les ACT n'a cdssgoitre ces dix derniéres années, la
population actuelle ne permet cependant pas de réaliseéiteentype d'études statistiques que celles
accessibles grace a la population détectéeFpami. Mais il est possible d'établir combien d’objets
simulés sont détectables aux tres hautes énergies et deeditt compatibilité de cette valeur avec le
nombre de BL Lac détecté par les ACT.

Le nombre de BL Lac détectés par les ACT que nous considéramsla comparaison prend en
compte les conditions de la simulation. Pour cette raissmAGN détectés grace a des méthodes d'ana-
lyse récentes plus sensibles, qui n'ont pas été consid@aasévaluer le flux seuil utilisé dans les
simulations, ne sont pas pris en compte, tout comme lessobigectés uniquement durant un sursaut
d’activité. Ces considérations portent le nombre de BL Létectés a environ 25 objets. Ce nombre re-
présente une limite inférieure. En effet,comme nous I'aven dans les parties précédentes, les ACT
ne sont pas adaptés a une observation homogéne du ciehicemint a~ermi; le nombre de BL Lac
détectables aux trés hautes énergies peut donc étre sup@risombre d’objets connu.

La figure 14.9 présente I'évolution du nombre d’objets séswdétectables aux tres hautes énergies,
normalisé sur le nombre de BL Lac détectés i, et ce, pour différentes valeurs 0&'" et dej.
et pour les hypothéses d’un jet avec ou sans ouverture gaqueét

Quel que soit le jeu de paramétres libres, mais aussi I'lngsat considérée sur la géométrie du jet,
les simulations produisent un nombre d’objets détectadnlestres hautes énergies supérieur a la limite
inférieure ci-dessus mentionnée. Si cela ne permet pas skr poe contrainte supplémentaire dans
I'espace des paramétres libres, cela signifie qu'une ptipolgarente unique peut, dans le cadre des
hypothéses que nous avons considérées, rendre comptéasiémént des nombres d’objets émetteurs
aux hautes et trés hautes énergies. Un nombre d'objetsugiénisur pourrait étre interprété comme une
limite & ne pas dépasser, ces valeurs sont cependant esteiotr des jeux dg™*, §o] déja exclus
lorsque I'on considére la distribution des obje&mi (voir figure 14.8).

14.3.2 Ladensité de la population parente

La densité totale d’'objets simulée puis normalisée esésgmtée pour différents jeux de paramétres
libres et les hypothéses d’un jet avec une ou sans ouverdoragtrique sur la figure 14.10. On remarque
que pour un jeu dél™® 5] donné appartenant a la zone qui n’est pas exclue par lesvalises
de Fermi (voir figure 14.8), la densité totale de la population paredtsimuler pour rendre compte
de la population de BL Lac détectés gaarmi est plus importante dans le cas d’'un jet sans ouverture
géométrique. Dans ce dernier cas, si 'on considere desirgalied~ qui placent la discontinuité en
bordure de la zone accessible [parmi 3, la densité totale est la méme, aux incertitudes prés, pour
chacune des valeurs @& ; ceci s’explique par le nombre d’objets vus dans le cone daliation qui
ne dépend pas de la valeur B&™ mais uniquement de I'angle d’ouverture du jet.

Pour déterminer dans quelles mesures ces densités sortad avec les observations, différentes
approches sont possibles. Dans le modéle d'unificatiomgbgss de type FR | constitueraient la popu-
lation parente associée aux BL Lac, or dans la gamme desshatutees hautes énergies, moins d’'une
dizaine d'objets de ce type a été pour le moment détectéenrSsbuhaite tester cette association, il
faut donc, pour obtenir des informations sur la densité de gopulation, se tourner vers les observa-
tions aux autres longueurs d’onde, a partir desquellesisgbditions de luminosité des FR | ont pQ étre
construites.

3Ces valeurs sont égalesii(2 x I'™") et sont représentées par le troisiéme point sur chaqueederta figure 14.10.
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Compatibilité avec les populations détectées aux autregileurs d’'onde

FiG. 14.9: Evolution du nombre d’objets simulés comme détectabledgsaACT pour différents jeux
[T™in 54]. Les courbes se décalent vers la droite comme les valeurse= [1,2, 5, 10, 20, 30, 50]
augmentent. La ligne horizontale représente le nombre deaBldétectés par les ACT en dehors de tout
sursaut d’activité et en considérant la sensibilité uésdans les simulations.
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(b) Cas d'un jet avec ouverture géométrique

Si I'on considére des longueurs d’onde ou I'émission namrttique domine (radio, X), cette mé-
thode nécessite la comparaison entre les luminosités &sdt les luminosités a la longueur d’'onde
considérée. Des études réalisées a partir de I'observatiox et en radio ont montré (voir Urry et al.
(1991) et les références que 'on y trouve), que pour explides contrastes entre les luminosités des
FR1 et celles des BL Lac, il semble nécessaire d’introduite composante non-thermique isotrope —
c’est-a-dire non soumise a 'action de I'amplification DgypCette composante est négligeable si I'on
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Simulation de la population parente des BL Lac détectés auseh et trés hautes énergies

FIG. 14.10:Evolution de la densité d’objets totale simulée pour diffés jeuxI™™", §-]. Les courbes
se décalent vers la droite comme les valeur§'#& = [1,2, 5,10, 20, 30, 50] augmentent.
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(b) Cas d'un jet avec ouverture géométrique

considére I'émission amplifié¢e des BL Lac mais dominerajtecelant celle des FRI. Etant donné la
luminosité que nous avons choisie de simuler et qui estetapp le, relative uniquement a la compo-
sante a haute énergie de I'émission du jet (puisque I'arogtiin Doppler lui est appliquée), considérer
les distributions de luminosités relatives a cette émisisotrope demanderait, pour apporter de réelles
contraintes, une approche multi-longueur d’onde plus@gmotamment en ce qui concerne I'émission
des objets simulés, .

Une autre piste peut étre envisagée qui consiste a consigéréistributions de luminosités des
galaxies hotes. Sil'on considere que la différence eng@leLacs et les FR | est uniguement due a un
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Bilan

effet d’orientation de leur jet par rapport a la ligne de gidés luminosités de leur galaxie h6te n’ont pas
de raisons d'étre différentes. Moyennant la connaissarda tliminosité moyenne des galaxies hotes
de la population de BL Lac que nous cherchons a reproduire,afianchit alors de la comparaison
entre les luminosités simulées et celles utilisées powaradter la distribution des luminosités de la
population parente.

Carangelo et al. (2002) ont déterminé la luminosité desxgadehdtes d’'une population de BL Lac
observés par le HST (Urry et al. 2000). Nous sommes partihgpdthése que la luminosité moyenne
des galaxies hotes de la population de BL Lac observébgyarni est comparable a celle de cette popu-
lation. Nous noterons cette luminosié LBl > Ces mémes auteurs ont dérivé la distribution des
galaxies hotes des BL Lac en la normalisant sur la distobutdles luminosités des FR | (Padovani &
Urry 1991). La densité obtenue<a LB > est de I'ordre dd0~° Mpc 3.

L'application de cette limite sur la densité de la populafiarente simulée est contraignante. Comme
on peut le voir sur la figure 14.10, dans le cas d’un jet sansrtune géométrique, les valeurs D™
supérieures a cing sont exclues, tout comme la possibittéethdre des facteurs Doppler élevés a par-
tir d’'une population pour laquell@™™ < 5 (car les valeurs déc importantes associées a degi»
impliquent des densités simulées supérieures a la limiteidérée). L'espace des paramétres libres ac-
cessible se trouve alors dans la zone exclue par la distnibdies BL Lac détectés p&ermi (voir la
figure 14.9). Dans le cas d’un jet avec une ouverture géonuéttioutes les valeurs @& répondent a
cette contrainte jusqu’a certaines valeursigdequi peuvent étre considérées, étant donnée l'incertitude
de la méthode, compatibles avec les valeurs jugées mirsimadeivées en comparant les distributions
simulées et expérimentales. Ces incertitudes compretaelitermination de la limite ed qui uti-
lise le maximum de vraisemblance mais aussi I'évaluatiomad#gensité de la population qui dépend
de la luminosité moyenne considérée pour les galaxies .hBtete a cette étude, I'association entre la
population parente simulée et les FR | n'est donc pas indalidhns le cas d’un jet avec une ouverture
géometrique associé a une distribution de facteur de Loremdis elle est exclue dans I'hypothése d’'un
jet sans ouverture géométrique.

Il serait possible d’envisager d’autres types d’'objetsrmaite population parente. Il faut cependant
gue la densité de cette derniére soit inférieure au nombmgatixies elliptiques connues. Ledlow &
Owen (1996) ont montré que les propriétés optiques des FRémaettaient pas de les différencier des
galaxies elliptiques non actives. En supposant que ceifEipté s'étend a la population parente simulée
quelle quelle soit, la densité de galaxies elliptiques &B-14¢ > peut étre comparée a la densité simu-
lée. Nous utilisons la densité de galaxies elliptiquesgmEe dans Carangelo et al. (2002), elle est de
quelques 0~ Mpc—3 a< LB > Dans le cas d’un jet avec une ouverture géométrique, latdetes
la population parente simulée est inférieure a cette lisifgerieure pour 'ensemble #&"" considérés
et ce, pour une gamme dg en accord avec la contrainte imposée par la comparaisonistabutions
expérimentale et simulées. En ce qui concerne I'hypothésegjet sans ouverture géomeétrique, une zone
de I'espace des parametres libres est la aussi en accordettedmite et les contraintes précédemment
mentionnées. L’hypothése d'un jet sans ouverture géoguétrpeut donc étre conservée en supposant
une population parente autre que celle des FR1 et en accedl@nombre de galaxies elliptiques ; la
question de l'identité de la population associée aux BL leapase alors.

14.4 Bilan

Dans le chapitre 13 certaines caractéristiques de la pipulparente des BL Lac émetteurs aux
hautes et tres hautes énergies ont pQ étre estimées. Lasonud’'une population parente dotée de ces
caractéristiques montre que les hypothéses adoptéestfarhue rendre compte de la population de
BL Lac détectée pdrermiet par les ACT. Les hypothéses d'un jet avec ou sans ouveyéométrique
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Simulation de la population parente des BL Lac détectés auseh et trés hautes énergies

ne sont cependant pas équivalentes. La deuxieme ne permetgssocier la population parente des
BL Lac aux objets de types FR; elle laisse cependant la pidigsid'une population parente différente
(ou complémentaire) dont la densité est inférieure au nerdbrgalaxies elliptiques. C'est du moins le
résultat préliminaire d’une méthode basée sur la densgé@alaxies hotes de ces objets.

Cette méthode peut étre approfondie, en déterminant notamian distribution des luminosités des
galaxies hétes associées aux BL Lac utilisés lors de cettleéPour étudier davantage les contraintes
apportées par la densité de la population parente, il esiseate de prendre en compte les différentes
caractéristiques multi-longueur d’'onde de ces objets,vatuant le rapport entre les luminosités de
la composante a haute énergie et celles observées aux ugesurs d’'onde, mais aussi la part de
I'émission due a la composante isotrope.

Pour profiter pleinement de ce type d'approches plus fineaeepque la méthode utilisant les
simulations présentée ici s'est révélée prometteuse ghacdenmenceé a porter ses fruits, la prochaine
étape consistera a déterminer de maniére précise lessligmg aux contraintes obtenues. Cela implique
la mise en place de simulations & plus grande échedleur couvrir I'espace des paramétres libres de
facon plus détaillée mais aussi plus étendue et ce, avedatistique importante.

“Pour obtenir les résultats présentés-icl0*> AGN ont été simulés.
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Conclusion

Le terme noyaux actif de galaxies (AGN) regroupe de nomlgessurces aux caractéristiques ob-
servationnelles variées, qui, selon le modéle d'unificatgeraient dues aux différentes orientations de
ces objets par rapport a la ligne de visée. Dans le cas demrdlazest I'orientation de la paire de jets
relativistes qui les distingueraient de leur populatiorepte ; I'émission du jet dirigé vers la Terre appa-
raissant alors amplifiée par effet Doppler.

La population d’AGN détectée aux tres hautes énergies ad@ablement augmenté ces dix der-
nieres années, grace notamment au réseau de télescopakoldfieE.S.S. qui opére a pleine sensibilité
depuis début 2004. L'ensemble des données récoltées sabjets a été analysée ou ré-analysée pour
ce travail. Les caractéristiques spectrales et la vait@lies objets ont été étudiées lorsque la statistique
disponible le permettait et des limites supérieures ondété&ées pour les 36 objets non détectés. A
I'heure actuelle, H.E.S.S. a détecté 17 AGN : 2 radiogataxiea FSRQ mais surtout des objets de types
BL Lac qui constituent la grande majorité des AGN connus a&x hautes énergies. Ces derniers sont
des blazars généralement, associés a une populationgaogtituée d'objets de type FRII.

Dans le cadre du schéma d’unification, nous avons cherch@étéaser les propriétés intrinséques
de la population de BL Lac détectés aux hautes et trés hanézgié€s, en considérant I'ensemble des
observations réalisées par les ACT et parmmi durant ses 11 premiers mois de vol. Nous avons montré
gu’une forme spectrale empirigue commune permet de rermmgte simultanément des flux observés
sur ces deux bandes en énergies. Puis, I'étude de la papulddtectée paFermi, qui constitue un
échantillon plus important que celle détectée par les AQ¥eranis de mettre en évidence une relation
intrinséque entre les luminosités et les positions du pienibsion a haute énergie. En supposant cette
relation univoque, il a alors été possible d'accéder a lailigion des luminosités intrinseques de la
population mais aussi a la distribution des facteurs Dapflae I'on se place dans le cas d'un jet avec
ou sans ouverture géometrique, la forme de cette dernietatdhypothése d’'un facteur de Lorentz
unigue pour I'ensemble de la population. Les hypothésearactéristiques ainsi obtenues ont ensuite
éte utilisées dans le cadre d’une simulation, ce qui a pedenisontrer qu’une population parente unique
permet de reproduire les observations des BL Lac aux hatitesdnautes énergies. Dans le cas d'un jet
avec une ouverture géomeétrique, la densité simulée estoendaavec la densité de FR 1. En revanche,
I'hnypothése d'un jet sans ouverture implique d'associet BuLac une population parente différente
de celle constituée uniguement par ce type d'objets. Cawipre résultats quant a la contrainte sur
la densité de la population parente ont été obtenus en @asidla distribution des luminosités des
galaxies hotes des objets considérés.

Les contraintes sur les caractéristiques intrinséques @epulation parente associée aux BL Lac
pourront étre affinées grace a 'augmentation du nombrget®détectés parermimais aussi en consi-
dérant les caractéristiques des FR | observées aux autrgeelors d’onde. Etant donné le caractére
prometteur des premiers résultats obtenus, il est déseormmaisagé de réaliser des simulations a plus
grande échelle afin de contraindre I'espace des paramétres e maniére plus précise mais aussi
d’évaluer l'influence de la variation des paramétres fixédesurésultats.

Cette étude s’est concentrée sur le type d’objets majaitant détectés aux trés hautes énergies.



Simulation de la population parente des BL Lac détectés auseh et trés hautes énergies

Toutefois I'approche présentée ici peut aussi étre uiljzgur étudier les caractéristiques de la popula-
tion de FSRQ. Larelation entre les positions en énergie cld’pmission et les luminosités intrinséques
des objets utilisée dans notre étude va dans le sens de kenséqdees blazars. Il serait donc intéressant
d’élargir cette étude en tenant compte de ce type d’objats dan ensemble, pour tester cette séquence
mais aussi pour explorer les différentes caractéristifuieimseques de leurs populations parentes sup-
posées.

La population actuelle de FSRQ détectés parmirend d'ores et déja possible un tel projet. Le
nombre de FSRQ détectés aux trés hautes énergies est eneodtique, mais cette population ré-
cemment détectée aux hautes énergies pourrait guider e dbs objets a observer avec les ACT et
contribuer ainsi a 'augmentation du nombre d’objets deype tonnus a ces énergies. La position de
leurs pics d’émission et le fait qu'ils soient situés a deshits plus importants que les BL Lac n’en fait
cependant pas des candidats idéaux pour la génératiotl@ctd&T. Dans un futur proches la seconde
phase de H.E.S.S., en améliorant la sensibilité du résean kaissant son seuil en énergie, pourrait
faciliter 'acces a cette population. Le tournant dansuliét de population des AGN émetteurs aux tres
hautes énergies est attendu avec I'observatoire CTA daetisibilité d'un ordre de grandeur supérieure
a celle des instruments actuels devrait considérablemgmenter la population actuellement connue.
La méthode utilisée dans cette étude pour déterminer legrfesurables aux trés hautes énergies peut
d’ailleurs étre adaptée pour estimer quels seraient letHptectables par cet instrument parmi ceux
détectés paFermiou parmi ceux simulés. Cela permettrait d’anticiper noriesaant le choix des ob-
jets a observer mais aussi les caractéristiques obsemmaties attendues sous différentes hypothéses
relatives aux caractéristiques intrinseéques de leur pdipul parente.
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Annexe A

BL Lac brillants detectés par Fermi

Le tableau ci-dessous rassemble les BL Lac brillants ditqmrFermi utilisés pour tester les mé-

thodes d’estimation dé&), et L,, dans le paragraphe 13.1.2.

Nom log 10(EF,(E,)) loglo(E,) T AT  E. ¢(Ey) AG(Ey)
ergem 2571 log 10(MeV) GeV x1072[em 25 ! MeV ]
RBS 76 -11.1 392 19 0.08 1.49 1.08 0.11
PKS 0048-09 -10.6 202 22 005 0.76 10.18 0.59
3C 66A -10.2 382 19 0.02 132 13.76 0.40
PKS 0235+164 -9.9 282 2.1 0.02 0.63 94.98 1.76
PKS 0426-380 -10.2 242 21 0.02 061 76.12 1.64
PKS 0447-439 -10.5 3.52 2.0 0.03 1.06 9.15 0.39
1ES 0502+675 -10.5 392 17 010 3.38 0.23 0.03
PKS 0537-441 -10.1 232 23 0.02 0.52 11359 2.44
CGRaBS J0712+5033 -11.0 262 21 0.08 1.25 1.68 0.17
CGRaBS J0721+7120 -10.4 292 21 0.03 0.72 28.27 0.86
0 J287 -10.5 1.02 24 0.07 0.74 8.34 0.63
1ES 1011+496 -10.6 412 19 0.04 112 5.86 0.28
CGRaBS J1058+5628 -11.0 192 20 005 121 3.73 0.22
Mkn 421 -9.9 462 18 002 112 17.48 0.44
WCom -10.6 3.62 21 0.04 0.99 7.38 0.38
CGRaBS J1248+5820 -10.9 172 22 0.06 0.84 7.63 0.44
CRATES J1542+6129 -11.1 3.12 21 0.05 0.90 7.16 0.40
Mkn 501 -10.5 432 19 0.04 148 3.58 0.18
PKS 1717+177 -10.7 432 2.0 006 124 2.73 0.21
4C+09.57 -10.3 1.82 23 0.05 0.77 1455 0.79
1ES 1959+650 -10.5 432 21 0.05 1.06 6.29 0.35
PKS 2155-304 -10.2 352 19 0.02 090 29.20 0.71
BL Lac -10.8 152 24 0.04 058 3529 1.54

TAB. A.1: BL Lac brillants détectés pdfermi dont I'étude des SED est présentée dans Abdo et al.
(2010a). Pour chaque objet sont donnés : le flux difféeremial bande logarithmique en énergie
EFg(E,), la position en énergie du pic a haute énetfjg I'indice spectrall’, 'énergie de décorre-

lation E(7) et le flux différentiel & cette énergigr).



BL Lac brillants détectés pdermi
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Annexe B

Prediction des AGN detectables par les
ACT

En utilisant la méthode présentée dans la section 13.1 passible d’estimer le flux intégré des
BL Lac et FR | détectés pdermiau dela d00 GeV. En tenant compte de I'absorption due a 'EBL et
en utilisant le seuil de détection déterminé dans le paphgrd4.1.1 , il est alors possible de déterminer
les objets détectables par les ACT. Cet exercice est ré&alidés BL Lac et FR | présents dans le "Point
Source" catalogue, qui appartiennent au "clean sarhpég"pour lesquels le redshift est connu avec
confiance (voir le paragraphe 13.2.1 pour plus de détailtassé&lection de ces objets). L'ensemble des
objets et I'estimation de leur détectabitlité par les AChtgmrésentés dans les tableaux B et B.2 pour les
BL Lac et les FR | respectivement.

Le seuil de détection des ACT utilisé pour cette prédictishua seuil moyend (> 200 GeV) =
3 x 10712 cm—2s71), basé sur un temps d’observation de 20 heures et une arstdystard. Des objets
expérimentalement détectés peuvent ne pas étre prédit eal@ractable si les temps d’observation né-
cessaire a la détection sont supérieur a 20h (exemple Cangij@signal de ces objets n’est significatif
que lorsque 'on utilise des analyses plus performantes lpadiscrimination entre les hadrons et tes
D’autre part, les objets peuvent avoir été détectés durantitsaut d'activité (exemple W Coma).

‘rassemblant les objets pour lesquels la probabilité d&ston avec un AGN est supérieure8@%, qui ne sont associés
gu'a un seul AGN et qui ne présentent pas de probléme au ndefanalyse



TAB. B.1: Evalution des flux intégrés au dela 80 GeV (®(> 200 GeV),eait) pour les BL Lac détectés par Fermi présents dans le "Poiatcs
catalogue, appartenant au "clean sample" et pour lesqueledshift ¢) est connu. Le flux intégré enti®0 MeV et 100 GeV mesuré par Fermi
(©(100 MeV — 100 GeV )permi) €St également donné.

(A%

BL Lac z Détectable ®(>200GeV)peaic (100 MeV — 100 GeV)permi
Cm_2 S_1
Mkn421 0.030 Oul 2.18 x 1010 1.69 x 1077
Mkn501 0.034 Oul 4.53 x 1071 6.11 x 1078
Mkn180 0.045 oul 6.95 x 10712 1.14 x 1078
APLib 0.048 NON 1.16 x 1012 7.19 x 108
1ES1959+650 0.049 NON 1.46 x 10712 8.03 x 1078
3C371 0.051 NON 7.85 x 10714 7.70 x 1078
PKS0521-36 0.055 NON 1.16 x 10713 1.15 x 1077
BZUJ1532+3016 0.065 oul 4.72 x 10712 2.77 x 1079
BLLac 0.069 NON 2.32 x 10713 1.68 x 1077
PKS2005-489 0.071 oul 1.28 x 10711 3.94 x 108
B20806+35 0.082 Ooul 5.40 x 10712 3.27 x 1079
1ES1741+196 0.083 Ooul 8.05 x 1012 6.27 x 107?
WCom 0.102 NON 1.94 x 10712 7.82 x 1078
BzBJ0730+3307 0.112 NON 1.26 x 10713 7.87 x 1077
BZBJ1026-1748 0.114 NON 1.86 x 1014 1.22 x 1078
PKS2155-304 0.116 oul 5.24 x 10711 2.14 x 1077
B21811+31 0.117 NON 5.68 x 10713 2.58 x 1078
B32247+381 0.119 oul 2.32 x 10711 6.60 x 107?
RXJ0805.4+7534 0.121 oul 4.34 x 10712 9.30 x 107
1ES1118+424 0.124 oul 1.77 x 1071 3.82 x 107?
BZBJ0710+5908 0.125 oul 1.20 x 1011 1.45 x 1079
1ES1426+428 0.129 oul 2.12 x 1071 3.08 x 1079
B21215+30 0.130 oul 4.67 x 10712 5.88 x 1078
ON246 0.135 NON 1.04 x 10713 1.74 x 1078
BZBJ1136+6737 0.136 oul 3.79 x 10712 3.66 x 107?
CGRaBSJ1917-1921 0.137 oul 8.33 x 10712 2.40 x 1078

Suite a la page suivante
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TAB. B.1:suite

BL Lacs z Détectable ®(> 200GeV)pedir  ®(100 MeV — 100 GeV ) permi
cm 271
PKS1717+177 0.137 NON 2.03 x 10712 428 x 1078
CRATESJ0809+5218 0.138 NON 3.68 x 10713 2.69 x 1078
CRATESJ1117+2014 0.138 oul 2.97 x 1071 1.13 x 1078
BZBJ1053+4929 0.140 oul 2.19 x 10711 5.06 x 1079
CGRaBSJ1058+5628 0.143 oul 4.41 x 10712 5.22 x 1078
CRATESJ0109+1816 0.145 NON 4.43 x 10713 7.74 x 1079
1ES0323+022 0.147 NON 1.25 x 10713 1.63 x 1078
RXJ0850.6+3455 0.149 NON 1.82 x 10713 5.78 x 107
BZBJ1136+2550 0.156 oul 8.37 x 10712 1.48 x 1079
1ES1440+122 0.163 oul 6.14 x 10712 4.70 x 107
1H2351-315 0.165 NON 1.23 x 10713 1.07 x 1078
PKS0829+046 0.174 NON 5.47 x 10714 7.35 x 1078
B21218+30 0.182 oul 3.91 x 10~ 11 1.68 x 1078
CRATESJ1204-0710 0.185 NON 1.37 x 10714 2.07 x 1078
BZBJ0319+1845 0.190 oul 1.73 x 10711 3.25 x 107?
BZBJ0159+1047 0.195 NON 1.05 x 1012 1.42 x 1078
BZBJ0847+1133 0.198 oul 1.05 x 1011 1.93 x 1079
1ES1011+496 0.200 oul 8.30 x 10712 6.72 x 1078
4C+54.15 0.200 NON 8.87 x 10713 9.27 x 107
B21147+24 0.200 NON 3.79 x 10714 2.08 x 1078
PKS0447-439 0.205 oul 9.04 x 10712 9.66 x 108
BZBJ0940+6148 0.211 NON 5.23 x 10714 1.03 x 1078
PKS2322-482 0.221 NON 7.81 x 10713 5.90 x 107
RXJ0909.0+2311 0.223 Ooul 1.10 x 1011 2.40 x 107?
BZBJ2150-1410 0.229 NON 1.52 x 10713 7.44 x 1079
CRATESJ0945+5757 0.229 NON 4.68 x 10714 1.43 x 1078
MS14588+2249 0.235 oul 5.09 x 10712 1.54 x 1078
B21229+29 0.236 NON 2.87 x 10712 2.50 x 108

Suite a la page suivante
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TAB. B.1:suite

BL Lacs z Détectable ®(>200GeV)peaic (100 MeV — 100 GeV)permi
Cm_2 S_1
2E1415+2557 0.237 NON 7.19 x 10714 1.07 x 1078
BZBJ1154-0010 0.254 oul 8.44 x 10712 2.40 x 107
BzBJ1107+1502 0.259 NON 5.90 x 10713 7.42 x 1077
PKS0301-243 0.260 NON 2.18 x 10712 4.68 x 1078
BZBJ1051+0103 0.265 NON 2.82 x 10713 5.82 x 1079
BZBJ1936-4719 0.265 oul 1.00 x 10711 5.07 x 1079
CGRaBSJ0112+2244 0.265 NON 1.37 x 10713 7.81 x 1078
PKS0754+100 0.266 NON 3.27 x 10714 4.86 x 1078
FRBAJ2340+8015 0.274 NON 8.86 x 10714 4.21 x 108
BZBJ1125-0742 0.279 oul 4.57 x 10712 1.66 x 107
CRATESJ0416+0105 0.287 NON 5.10 x 10713 6.45 x 1079
BZBJ2338+2124 0.291 oul 7.00 x 10712 2.64 x 107
RBS421 0.291 NON 8.67 x 10713 4.15 x 1079
BZBJ1204+1145 0.296 NON 4.34 x 10714 1.11 x 1078
FRBAJ1219-0314 0.299 NON 1.18 x 10712 4.98 x 1079
CRATESJ1558+5625 0.300 NON 4.18 x 10714 2.91 x 1078
CRATESJ0558-3838  0.302 NON 1.42 x 10714 1.74 x 1078
0J287 0.306 NON 4.22 x 10714 7.03 x 1078
CGRaBSJ0721+7120 0.310 NON 6.58 x 10713 1.73 x 1077
1ES0737+746 0.315 oul 4.37 x 10712 3.22 x 1079
BZBJ0208+3523 0.318 oul 4.78 x 10712 3.02 x 107?
CRATESJ0617-1715 0.320 NON 412 x 10713 1.22 x 1078
4C+09.57 0.322 NON 1.10 x 10713 1.22 x 1077
CGRaBSJ2005+7752 0.342 NON 1.43 x 1014 3.00 x 108
PG1437+398 0.349 NON 8.56 x 10713 3.35 x 1079
Ton1015 0.354 NON 1.36 x 10~ 2.01 x 108
1ES1028+511 0.361 oul 3.38 x 10712 6.08 x 107
CGRaBSJ0958+6533 0.367 NON 9.50 x 10715 2.59 x 1078

Suite a la page suivante
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TAB. B.1:suite

BL Lacs z Détectable ®(> 200GeV)pedir  ®(100 MeV — 100 GeV ) permi
cm 271
1ES0502+675 0.416 oul 8.79 x 10712 143 x 1078
PKS0735+17 0.424 NON 7.05 x 10713 4.60 x 108
BZBJ0842+0252 0.425 NON 1.01 x 10712 3.41 x 1079
RXJ0316.2-2607 0.443 NON 9.76 x 10713 5.03 x 1079
RBS1752 0.449 NON 1.43 x 10712 5.76 x 1079
CGRaBSJ1226-1328 0.456 NON 1.90 x 10712 8.43 x 1077
CLASSJ0212+2244  0.459 NON 3.86 x 10713 1.20 x 1078
B22214+24B 0.505 NON 9.50 x 10~15 4.97 x 1078
PKS0823+033 0.506 NON 7.05 x 10713 4.64 x 107?
BZBJ1340+4410 0.546 NON 4.26 x 10713 2.92 x 1077
PKS0118-272 0.557 NON 4.27 x 10713 3.55 x 1078
B21040+24A 0.560 NON 1.03 x 10713 1.33 x 1078
PKS1057-79 0.581 NON 9.95 x 10715 6.26 x 1078
BS76 0.610 NON 9.08 x 10713 2.00 x 108
CGRaBSJ1800+7828 0.680 NON 8.18 x 10715 6.24 x 1078
BZBJ1517+6525 0.702 NON 6.34 x 10713 2.69 x 1079
CRATESJ1012+0630 0.727 NON 2.09 x 1012 1.51 x 1078
PKS0139-09 0.733 NON 1.43 x 10714 1.66 x 1078
CGRaBSJ1748+7005 0.770 NON 3.91 x 10714 2.36 x 1078
PKS2240-260 0.774 NON 3.25 x 10715 3.44 x 1078
PKS2149+17 0.871 NON 3.81 x 10715 9.73 x 107?
PKS0537-441 0.892 NON 2.65 x 10714 3.78 x 1077
PKS0235+164 0.940 NON 8.70 x 10~ 14 4.34 x 1077
PKS0208-512 1.003 NON 3.31 x 10715 1.46 x 107
PKS0426-380 1.111 NON 3.23 x 10714 3.15 x 1077
PKS0808+019 1.148 NON 2.58 x 10716 2.97 x 1078
PKS1519-273 1.294 NON 5.37 x 10716 4.94 x 1078

CRATESJ0058+3311 1.371

NON 1.36 x 10716

3.13 x 1078




Prédiction des AGN détectables par les ACT

Radio Galaxie

z

Détectable ®(> 200 GeV)pradit

$(100 MeV — 100 GeV ) Fermi
-1

2

cm “s
CenA 0.002 NON 2.35 x 10713 2.04 x 107
M87 0.004 NON 5.93 x 10714 2.81 x 1078
NGC1275 0.018 NON 2.75 x 10712 228 x 107
NGC6251 0.025 NON 4.54 x 10714 3.78 x 1078
NGC1218  0.029 NON 2.83 x 10712 4.60 x 1079
PKS0625-35 0.055 oul 3.96 x 10712 6.72 x 1077

TAB. B.2: Evalution des flux intégrés au dela 2@0 GeV (®(> 200 GeV)predit) pour les FR | détectés
par Fermi présents dans le "Point source" catalog, appaat@nau "clean sample" et pour lesquels le
redshift ¢) est connu. Le flux intégré enti®0 MeV et 100 GeV mesuré par Fermi® (100 MeV —
100 GeV ) permi) €St €galement donné.

216



Annexe C

BL Lac détectes parFermiutilisés pour
I'étude de la partie V
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TAB. C.1:BL Lac détectés par Fermi utilisés pour I'étude de la parti¢viir le paragraphe 13.2.1). Les données sont extraitesRihint Source"

catalogue (Abdo et al. 2010e) et du 1LAC (Abdo et al. 2010&5.doordonnées sont données en J2000.

BL Lac Ra Dec z r AT E, ¢(Er) A¢(Er) log(Ep) log(Ly) log(Lyp....)
[hms] [hms] GeV x107B[em 25 1MeV ]

Mkn421 1104 27.31 +381231.8 0.030 1.81 0.02 1.12 174.80 4.414.70 44.43 42.66
Mkn501 165352.22 +394536.6 0.034 185 0.04 1.48 35.77 1.83 .45 4 43.99 42.72
Mkn180 113626.41 +700927.3 0.045 186 0.11 2.05 3.56 0.50 38 4. 43.48 42.96
APLib 151741.81 -242219.5 0.048 210 0.06 1.10 51.31 3.41 86 2. 43.84 42.83
1ES1959+650 195959.85 +650854.7 0.049 2.10 0.05 1.06 62.88 3.49 2.92 43.91 42.85
3C371 1806 50.68 +694928.1 0.051 2.60 0.08 0.56 141.99 11.550.22 45.18 44.54
PKS0521-36 05225798 -362730.9 0.055 260 0.06 0.43 418.29 23.32 -0.22 45.43 44.62
BZUJ1532+3016 15320223 +301628.8 0.065 1.78 0.23 3.01 105 0.17 491 43.44 43.41
BLLac 220243.29 +421640.0 0.069 2.38 0.04 0.58 352.88 15.391.17 44.84 43.70
PKS2005-489 20092539 -484952.6 0.071 190 0.06 1.50 20.72 1.62 4.15 44.34 43.33
B20806+35 080938.89 +345537.2 0.082 1.77 0.20 3.09 0.58 8 0.1 4.93 43.73 43.63
1ES1741+196 174357.83 +193509.0 0.083 1.80 0.17 3.16 1.01 23 0 479 43.97 43.61
WCom 122131.69 +281358.5 0.102 2.06 0.04 0.99 73.84 3.80 3 3.144.63 43.53
BZBJ0730+3307 073026.05 +330722.7 0.112 209 021 208 015 0.41 2.95 43.68 43.61
BZBJ1026-1748 1026 58.52 -174858.5 0.114 232 029 123 6 4.7 1.28 151 44.00 43.96
PKS2155-304 215852.07 -3013321 0.116 191 0.02 0.90 291.9 7.10 4.10 45.51 43.78
B21811+31 181335.21 +314417.6 0.117 2.07 0.09 1.21 15.96 82 1. 3.10 44.27 43.66
B32247+381 225005.75 +382437.2 0.119 168 0.15 4.40 0.79 15 0. 5.53 44.68 44.12
RXJ0805.4+7534 080526.50 +753425.0 0.121 186 0.14 250 01 2. 0.33 4.38 44.31 43.87
1ES1118+424 112048.06 +4212125 0.124 1.63 0.16 3.80 0.65 14 0 5.84 44.63 44.24
BZBJ0710+5908 071030.07 +590820.4 0.125 128 021 975 401 0.04 8.02 45.30 44.81
1ES1426+428 1428 32.61 +424021.1 0.129 149 0.18 6.32 0.32 .07 0 6.69 44.99 44.49
B21215+30 1217 52.08 +300700.6 0.130 198 0.05 1.33 34.71 23 2. 3.65 44.89 43.80

A alued g ap apnja,| nod sasijnn wisHed so1oa)op oe71g

TaB. C.1:T' : indice spectral mesuré par Fermk; : énergie de décorrélation du spectre mesuré par Feti,: énergie du pic a haute énergie
déterminée a partir d& en utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en Mey; luminosité aE, (voir 13.2.3),L : luminosité au pic nécessaire
pour que la source soit détectable par Fermi (voir le parggra 13.2.4)

Psens

Suite a la page suivante
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TAB. C.1:suite

BL Lac Ra Dec z r AT E; ¢(Er) Ap(Er) log(Ep) log(Ly) log(Lpy..)
[hms] [hms] GeV x107B[em 257 1MeV 1]

ONZ246 123014.09 +251807.1 0.135 2.16 0.12 1.10 11.44 1.70 52 2. 4414 43.82
BZBJ1136+6737 113630.09 +673704.3 0.136 180 0.21 310 1 0.6 0.17 4.78 44.19 44.07
CGRaBSJ1917-1921 191744.82 -192131.6 0.137 1.88 0.08 2.216.29 0.72 4.28 44.80 43.97
PKS1717+177 171913.05 +174506.4 0.137 2.01 0.06 1.24 27.33 2.08 3.45 44.74 43.82
CRATESJ0809+5218 08 0949.19 +521858.3 0.138 2.10 0.10 1.411.58 1.26 2.92 44.41 43.81
CRATESJ1117+2014 1117 06.26 +201407.4 0.138 1.71 0.09 2.453.45 0.42 5.35 44.97 44.22
BZBJ1053+4929 105344.13 +492956.0 0.140 163 0.15 3.79 7 0.8 0.16 5.84 44.87 44.36
CGRaBSJ1058+5628 105837.73 +562811.2 0.143 197 0.05 1.237.27 2.15 3.70 44.95 43.90
CRATESJ0109+1816 010908.18 +181607.5 0.145 2.00 0.19 2.161.67 0.38 3.54 44.08 43.89
1ES0323+022 03261395 +022514.7 0.147 214 0.13 1.39 6.71 18 1 2.66 44.21 43.88
RXJ0850.6+3455 085036.20 +345523.0 0.149 203 0.25 202 32 1. 0.38 3.30 43.90 43.90
BZBJ1136+2550 113650.11 +255052.4 0.156 153 029 733 10.1 0.04 6.47 44.75 44.62
1ES1440+122 1442 48.28 +120040.4 0.163 1.77 0.25 3.60 0.64 .16 0 4.96 44.56 44.29
1H2351-315 235907.80 -303739.0 0.165 2.10 0.17 1.55 3.70 77 0. 2.88 44.17 43.99
PKS0829+046 083148.88 +042939.1 0.174 250 0.07 054 863.8 11.70 0.41 45.84 45.15
B21218+30 12212195 +301037.2 0.182 1.70 0.08 3.59 2.70 1 0.3 5.39 45.43 44.50
CRATESJ1204-0710 120416.66 -071009.0 0.185 259 0.23 0.716.62 3.84 -0.18 45.79 45.72
BZBJ0319+1845 03195180 +184534.2 0.190 147 0.18 7.18 0 0.3 0.07 6.86 45.48 44.91
BZBJ0159+1047 015934.30 +104705.0 0.195 197 0.12 1.89 3 4.2 0.66 3.71 44.69 44.20
BZBJ0847+1133 08471293 +113350.3 0.198 140 0.19 724 10.2 0.05 7.29 45.51 45.07
1ES1011+496 101504.13 +492600.7 0.200 193 0.04 1.12 58.63 2.84 3.93 45.48 44.27
4C+54.15 075301.38 +535259.6 0.200 195 0.16 2.22 2.09 0.413.83 44.57 44.25
B21147+24 115019.21 +2417539 0.200 2.25 0.12 0.93 17.10 50 2. 1.93 44.65 44.33
PKS0447-439 04492488 -435009.7 0.205 195 0.03 1.06 91.49 3.85 3.82 45.62 44.28

TaB. C.1:T' : indice spectral mesuré par Fermk. : énergie de décorrélation du spectre mesuré par Fetdi,: énergie du pic a haute énergie
déterminée a partir d& en utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en MeY; luminosité a~, (voir 13.2.3),L,, .. : luminosité au pic nécessaire

pour que la source soit détectable par Fermi (voir le parggra 13.2.4)

Suite a la page suivante
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TAB. C.1:suite
BL Lac Ra Dec > T AL E, (B, Ap(E,) log(E,) log(L,) log(Lp..)
[hms] [hm s GeV x1073[em 25 !MeV ]

BZBJ0940+6148 09402245 +614826.2 0.211 215 0.19 145 3 3.7 0.81 2.57 44.36 44.25
PKS2322-482 232527.00 -480016.8 0.221 192 0.25 3.19 0.70 .20 0 3.99 44.54 44.39
RXJ0909.0+2311 090900.60 +231114.0 0.223 146 0.23 8.44 18 0. 0.05 6.90 45.52 45.08
BZBJ2150-1410 21501550 -141050.1 0.229 205 025 249 810 0.30 3.23 44.42 44.32
CRATESJ0945+5757 094542.24 +575747.7 0.229 2.18 0.15 1.276.57 1.13 2.37 44.57 44.36
MS14588+2249 150101.90 +223806.0 0.235 186 0.10 2.13 4.52 0.57 4.41 45.19 44.53
B21229+29 12314358 +284749.8 0.236 1.93 0.07 1.43 13.64 29 1. 3.95 45.22 44.44
2E1415+2557 141756.64 +254324.5 0.237 212 0.17 143 4.22 .89 0 275 44.51 44.35
BZBJ1154-0010 11540456 -001009.8 0.254 154 0.30 6.88 0 0.2 0.05 6.38 45.40 45.08
BZBJ1107+1502 110748.06 +150210.5 0.259 195 0.16 183 5 24 0.52 3.84 44.74 44.51
PKS0301-243 030326.50 -240711.3 0.260 1.98 0.05 1.09 40.53 2.65 3.62 45.47 44.48
BZBJ1051+0103 105151.84 +010310.8 0.265 198 023 235 011 0.32 3.64 44.59 44.50
BZBJ1936-4719 193656.10 -471950.0 0.265 1.68 0.19 459 705 0.13 5.55 45.36 44.92
CGRaBSJ0112+2244 011205.82 +224438.8 0.265 2.23 0.05 0.728.19 6.64 2.07 45.48 44.57
PKS0754+100 075706.64 +095634.9 0.266 2.39 0.08 0.66 75.17 6.74 1.07 45.66 45.07
FRBAJ2340+8015 234054.28 +801516.1 0.274 2.21 0.08 1.07 .2227 2.70 2.20 45.23 44.57
BZBJ1125-0742 11255199 -0742211 0.279 159 025 512 901 0.07 6.06 45.18 45.10
CRATESJ0416+0105 041652.49 +010523.9 0.287 194 0.22 2.850.91 0.24 3.88 44.80 44.63
BZBJ2338+2124 233856.39 +212441.3 0.291 159 033 6.72 0 0.2 0.06 6.09 45.43 45.15
RBS421 032541.20 -164616.0 0.291 1.88 0.28 2.80 0.70 0.21 29 4. 44.79 44.72
BZBJ1204+1145 1204 12.12 +1145554 0.296 215 0.17 141 5 43 0.91 2.59 44.74 44.59
FRBAJ1219-0314 121945.70 -031424.0 0.299 186 0.21 288 820. 0.23 4.36 44.93 44.76
CRATESJ1558+5625 155848.29 +562514.1 0.300 2.24 0.13 1.321.06 1.44 2.01 45.19 44.71
CRATESJ0558-3838 055806.47 -383831.7 0.302 232 0.17 0.971.89 2.48 1.53 45.11 4491

TaB. C.1:T' : indice spectral mesuré par Fermk; : énergie de décorrélation du spectre mesuré par Feti,: énergie du pic a haute énergie
determineée a partir d&' en utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en Mey; luminosité ar, (voir 13.2.3),L : luminosité au pic nécessaire
pour que la source soit détectable par Fermi (voir le parggra 13.2.4)

Psens
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TAB. C.1:suite

BL Lac Ra Dec z r AT E; ¢(Er) Ap(Er) log(Ep) log(Ly) log(Lpy..)
[hms] [hms] GeV x107B[em 257 1MeV 1]

0J287 0854 48.87 +200630.6 0.306 2.38 0.07 0.74 83.45 6.33 12 1. 45.93 45.18
CGRaBSJ0721+7120 072153.45 +712036.4 0.310 2.15 0.03 0.282.67 8.62 2.60 45.97 44.64
1ESO737+746 074405.26 +743357.6 0.315 1.70 0.25 4.09 0.41 12 0 5.39 45.26 45.06
BZBJ0208+3523 0208 38.19 +352312.7 0.318 168 032 564 4 0.2 0.08 5.54 45.32 45.10
CRATESJ0617-1715 061733.42 -171525.1 0.320 199 0.16 2.402.17 0.42 3.58 45.08 44.68
4C+09.57 175132.82 +093900.7 0.322 229 0.05 0.77 145.55 86 7. 1.70 45.96 44.90
CGRaBSJ2005+7752 200531.00 +775243.2 0.342 242 0.16 0.989.17 3.04 0.91 45.80 45.44
PG1437+398 14391750 +393242.0 0.349 1.8 0.23 2.62 0.69 22 0. 4.48 44.97 44.95
Ton1015 091037.04 +3329244 0.354 232 0.14 091 15.78 2.561.54 45.34 45.07
1ES1028+511 103118.52 +505335.8 0.361 1.78 0.17 291 1.19 24 0 490 45.45 45.08
CGRaBSJ0958+6533 095847.25 +653354.8 0.367 2.51 0.16 0.684.40 5.70 0.32 46.21 45.99
1ES0502+675 050756.17 +673724.3 0416 1.75 0.10 3.38 2.29 28 0 511 46.07 45.28
PKS0735+17 073807.39 +174219.0 0.424 202 0.06 1.10 37.35 .61 2 342 45.90 44.96
BZBJ0842+0252 08422551 +025252.7 0425 181 025 360 204 0.13 4.70 45.28 45.20
RXJ0316.2-2607 031615.00 -260756.0 0.443 184 0.19 260 06 1. 0.27 4.53 45.42 45.21
RBS1752 21313550 -091522.0 0.449 182 0.19 3.45 0.76 0.19 .67 4 4555 45.25
CGRaBSJ1226-1328 122654.42 -132839.1 0.456 1.82 0.14 2.911.50 0.30 4.63 45.72 45.26
CLASSJ0212+2244  021252.84 +224452.2 0459 196 0.14 190 .61 3 0.64 3.78 45.53 45.10
B22214+24B 221700.83 +242146.0 0505 2.63 0.12 0.56 87.55 0.741  -0.39 47.37 46.94
PKS0823+033 082550.34 +030924.5 0506 1.83 0.23 3.27 0.65 17 0 455 45.53 45.35
BZBJ1340+4410 134029.79 +441003.9 0546 1.82 033 417 7 0.2 0.10 4.62 45.44 45.45
PKS0118-272 01203166 -2701245 0557 199 0.06 1.09 30.44 241 3.56 46.12 45.26
B21040+24A 1043 09.03 +240835.4 0.560 2.02 0.12 1.53 5.47 88 0. 3.38 45.65 45.25
PKS1057-79 105843.40 -800354.2 0.581 245 0.10 0.77 61.21 .61 6 071 46.81 46.16

TaB. C.1:T' : indice spectral mesuré par Fermk. : énergie de décorrélation du spectre mesuré par Fetdi,: énergie du pic a haute énergie

déterminée a partir d& en utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en Mey; luminosité aE, (voir 13.2.3),L

pour que la source soit détectable par Fermi (voir le parggra 13.2.4)

Psens

Suite a la page suivante

: luminosité au pic nécessaire
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TAB. C.1:suite
BL Lac Ra Dec > T AL E, (B, Ap(E,) log(E,) log(L,) log(Lp..)
[hms] [hm s GeV x1073[em 25 !MeV ]

RBS76 003334.30 -192134.0 0.610 1.89 0.08 1.49 10.84 1.10 22 4. 46.22 45.49
CGRaBSJ1800+7828 180045.68 +782804.0 0.680 2.35 0.07 0.780.07 5.73 1.32 46.62 45.89
BZBJ1517+6525 15174758 +652523.3 0.702 169 0.27 436 2 0.3 0.09 5.44 46.06 45.92
CRATESJ1012+0630 101213.35 +063057.2 0.727 230 0.20 1.533.72 0.87 1.66 45.93 45.78
PKS0139-09 01412583 -092843.7 0.733 2.11 0.12 1.25 8.87 30 1. 2.80 45.89 45.53
CGRaBSJ1748+7005 174832.84 +700550.8 0.770 2.05 0.10 1.608.36 0.99 3.18 46.18 45.59
PKS2240-260 224326.36 -254427.0 0.774 232 0.09 0.74 44.26 4.83 1.52 46.41 45.91
PKS2149+17 21522482 +173437.8 0.871 212 0.20 1.88 2.18 56 0. 2.77 45.84 45.72
PKS0537-441 053850.35 -440508.7 0.892 2.27 0.02 0.52 8&135. 24.38 1.83 47.50 45.93
PKS0235+164 02383893 +163659.3 0.940 2.14 0.02 0.63 349.8 17.61 2.62 47.55 45.81
PKS0208-512 021046.21 -5101024 1.003 2.37 0.04 0.60 281.2 12.72 1.21 47.46 46.38
PKS0426-380 04284042 -375619.6 1.111 2.13 0.02 0.61 7¥61.2 16.43 2.72 47.60 45.98
PKS0808+019 081126.71 +014652.2 1.148 2.45 0.12 0.68 38.86 5.36 0.71 47.22 46.89
PKS1519-273 1522 37.68 -273010.8 1.294 225 0.08 0.94 40.35 4.14 1.95 46.98 46.28
CRATESJ0058+3311 0058 32.07 +331117.2 1.371 2.33 0.11 0.830.34 3.76 1.44 47.02 46.57
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Annexe D

Distribution des AGN simulés comme
détectables parFermi

Suivant la méthode présentée dans le chapitre 14, une pioputBAGN a été simulée et la détec-
tabilité parFermi estimée pour chaque objet. Les distributions dans leplghi,) — In(L,,) des objets
simulés comme détectables gaermi et I'évolution de leur vraissemblance avec la distributexpé-
rimentale (voir la figure 14.7) sont présentées ci-dessous gifférents jeux de paramétres libres et
les hypothéses d’'un jet avec ou sans ouverture géomeétliguméthode utilisée pour construire ces
distributions et calculer la vraissemblance est présatdés le paragraphe 14.2.2.

6 7 8 ©
log(E )

-300F
-400f-

500
TRPTUO TP TO AR TP PP VT TR
A5 TT05 0 s T 15 2 25 03

Fic. D.1:Dans le cas d’'un jet avec une ouverture géomeétrique et p8iit = 1 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la figure 14.7.



Distribution des AGN simulés comme détectablesFgami

TR TV O TP TP TP
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Fic. D.2:Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et p8tit = 1 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la figure 14.7.
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05 1 15 2 25 3 35 4 45

FiG. D.3:Dans le cas d’'un jet avec une ouverture géomeétrique et p8tir = 2 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la figure 14.7.
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FiG. D.4: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et poti* = 10 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évolutmiedr vraisemble avec la distribution expé-

rimentale présentée sur la figure 14.7.

T TP T O TP TP T
15 2 25 3 85 4 45 5 55

Fic. D.5: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et poti* = 15 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évolutmiedr vraisemble avec la distribution expé-

rimentale présentée sur la figure 14.7.
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Distribution des AGN simulés comme détectablesFgami
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Fic. D.6: Dans le cas d’un jet avec une ouverture géométrique et poti® = 20 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évolutmtedr vraisemble avec la distribution expé-
rimentale présentée sur la figure 14.7.

2 25 3 35 4 45 5 55 6 b

FiG. D.7: Dans le cas d’un jet avec une ouverture géométrique et potit = 30 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évolutmtedr vraisemble avec la distribution expé-
rimentale présentée sur la figure 14.7.
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Fic. D.8: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et poti* = 50 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évolutmiedr vraisemble avec la distribution expé-
rimentale présentée sur la figure 14.7.

Fic. D.9: Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et gdtif = 1 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la figure 14.7.
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Distribution des AGN simulés comme détectablesFgami
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Fic. D.10:Dans le cas d’'un jet sans ouverture géométrique et gotif = 2 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la figure 14.7.

FiG. D.11:Dans le cas d’'un jet sans ouverture géométrique et pdtif = 5 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la figure 14.7.
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Fic. D.12:Dans le cas d’un jet sans ouverture géométrique et @dtiF = 10 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leisgmble avec la distribution expérimentale

présentée sur la figure 14.7.
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6 7 8 0 7
log(E ) log(E )

Fic. D.13:Dans le cas d’'un jet sans ouverture géométrique et @dtit = 15 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale

présentée sur la figure 14.7.
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Distribution des AGN simulés comme détectablesFgami
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T 15 2 25 3 35 4 45 5

Fic. D.14:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et @dtiF = 20 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la figure 14.7.

TR TV PO T TP TP
15 2 25 3 35 4 45 5 55

FiG. D.15:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et @dtit = 30 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la figure 14.7.
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Fic. D.16:Dans le cas d’un jet sans ouverture géométrique et @dtit = 50 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale

présentée sur la figure 14.7.
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