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Premiere partie

Introduction au sujet d'étude en trois
guestions






Chapitre 1

Qu'est-ce qu'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 sittrieelendeux sont observées. C'est le premier
signe d'une activité non stellaire au centre des galaxies,au début des années cinquante, l'identi ca-
tion en optique d'une partie de ce type d'objets — M 87, CenBygjnus A (Baade & Minkowski 1954),
puis 3C 295 (Minkowski 1960). Mais I'astronomie des noyauiifa de galaxie (AGN, pouActive Ga-
lactic Nucle) ne s'ouvre réellement qu'en 1963, quand les contrepaofitisiues des sources telles que
3C 48 et 3C 273 sont identi ées. Pour ces sources radio, ldesassociations possibles en optique sont
des sources ponctuelles, avec des spectres de raies d@mtedement différents de ceux attendus pour
une étoile qu'ils laissent perplexes les astronomes quianiranterprétation. C'est Maarten Schmidt qui
réalise que le spectre d'émission de la source optique igesalC 273 peut étre compris si I'on place
l'objet a un redshift de 0.158, extraordinairement distaotir I'époque, d'autant plus que ces objets
étaient initialement classés comme étoiles.

On sait désormais qu'enviratD%des galaxies connues ont un noyau actif. Pour se familicaisee
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'ampli ca-
tion relativiste qui les caractérise. Les caractéristqoleservationnelles 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 luminositfigienise qui s'étend d&0 2 & 10* fois la
luminosité bolométriguietypique d'une galaxie ( 10* erg s 1) et dont la variabilité implique, pour des
raisons de causalité, des volumes inférieurs a celui de spstéme solaif 1 pc®). Il est communé-
ment admis que I'engin central responsable d'un tel dépiei& d'énergie est un trou noir super-massif
accrétant de la matiére ; les propriétés de base des AGN spatah partie liees a la gravité relativiste
dans le cas de champs forts.

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

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

2La luminosité bolométrique est la luminosité intégrée @mdemble du spectre d'émission

3L'in uence physique et gravitationnelle de notre soleiviEnt 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.de points marquants de ces objets est
la diversité de leurs caractéristiques observationngjiesont donné naissance a de multiples classes.
L'uni cation, possible ou non, de ces différentes class@€xN peut étre considérée comreechallenge

de la thématique en ce sens ou elle re éte notre (mé)corar@esdes 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 redshit  6). Leur nombre évolue au cours du temps et les AGN les plusnieuxi
étaient mille fois plus nombreuxz= 2 :5 que de nos jours, ce qui souléve la question, importante pour
la compréhension de I'Univers, du lien entre I'age des datagt I'activité de leur cceur.

Etant donné leur visibilité sur de si grandes distancesA@®N sont utilisés pour sonder l'univers.
Les spectres d'absorption des AGN les plus lointains pegemet'étudier le milieu intergalactique. Ces
objets servent aussi de lumiére d'arriere plan aux lestitjeavitationnelles 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 composamtéheomique. |l s'étend sur une large
gamme de longueurs d'onde, de la radio aux rayons X. Pourdestsoes plus extrémes, une seconde
composante peut apparaitre aux hautes3eV) et méme trés hautes énergies 100 GeV), dont la
luminosité est comparable a celle de la composante a basggetn

Dans le domaine visible et UV, le spectre des AGN est caligétpar la présence de raies d'émission
— et plus rarement d'absorption — dont le ux est non néglidedde un a quelques dizaines de pour-
cent) par rapport au continuum. Ces raies marquent la présés gaz ionisé dont les atomes, en se
recombinant, émettent de la lumiére a des longueurs d'oinele frécises. La largeur mais aussi la
présence de ces raies varient d'un objet a l'autre. Les plge$ suggerent que des ailes sont produites
(par effet Doppler) par des atomes s'approchant ou au domtsaloignant de nous a des vitesses de
l'ordre de10* km's 1. Deux catégories de raies se distinguent, les raies érofeliquant des vitesses
comprises entre 300km=s et 1000 knrrs, et des raies larges impliquant des vitesses supérieures a

3000 kmes. Certaines sources ne présentent que des raies étroitedamaaies 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 congpantre0:5% et 2%; une polarisation de 10%,
quali ée de forte, est méme mesurée pour certains objes AIGIN dont le ux 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 sembledgaeolLa variabilité peut changer en fonction
de la gamme de longueurs d'onde considérée, mais aussi &l @odemps. Les variabilités les plus
rapides et les plus importantes sont généralement mesamgdaibles longueurs d'onde. La variabilité
la plus extréme a été observée au del2@e@GeV; avec des ux variant de plus d'un ordre de grandeur a
I'échelle du jour, et, durant ces sursauts d'activité, éesgs de variabilité de I'ordre de quelques minutes
(voir ?? pour plus de détails). Ces variabilités suggérent des ssut@mission trés compactes si I'on

10



Leurs caractéristiques

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

(@) Dans la galaxie spirale (b) La galaxie spirale NGC 1068 se  (c) La galaxie elliptique 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'uneg@®ne peut varier globalement plus vite que le
temps mis par la lumiéere pour la traverser.

Une morphologie complexe et la présence de jets

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

Tous les AGN ne sont pas des émetteurs radio, mais c'estelfeagon dans cette gamme de lon-
gueurs d'onde qui a révélé une morphologie complexe et lsgoie d'une paire de jets dont les axes
principaux sont symeétriques par rapport a la position duanagctif. 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 dewesyge 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 rencontréisbte (voir gure 1.2a), le contre-jet étant
désampli é par effet relativiste. Les jets dont la collinoat est faible sont plus brillants, mais perdent en
intensité et peuvent se courber & mesure que I'on s'éloigneogiau actif (voir gure 1.2b). Ces jets ou
les structures qui les composent sont parfois résolus équepet en X (voir gure 1.3).

1.2.2 Lengin central

La source d'énergie responsable de I'émission des AGN @oihpttre 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(iE2ér) et Zel'dovich (1964), I'engin cen-
tral au cceur des AGN est un trou noir super mad€it 6 10'° masses solaires) accrétant de la matiére.

“dues & un effet de projection du jet relativiste dirigé vansam

11



Qu'est-ce qu'un noyau actif de galaxie ?

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 l'interaction des deuxaeec le milieu intergalactique a 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 langwdonde.

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

En s'effondrant, la matiére forme un disque d'accrétion fatda 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 formetdegnstitués 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 tracéearmesures de polarisation, ce qui constitue
un moyen de contraindre les modéles — Broderick & McKinné1(® 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 I'observation du rayonnement
synchrotron) celle de hadrons n'a pas encore été établilepabservations. Nous reviendrons sur les
jets dans le chapitre 3 au travers des contraintes app@uétsur structure par les observations des AGN
aux trés hautes énergies.

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

SPour un peu d'histoire sur la naissance de l'idée de trouvmirla section 2 de Lynden-Bell (1998).

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

1.2.3 Lampli cation relativiste

Les vitesses d'ensemble relativistes au sein des jets jgaawine focalisation et une ampli cation
Doppler de I'émission dont I'importance dépend de I'angihdre I'axe du jet et notre ligne de visée.
Ces effets peuvent dramatiguement modi er la distribugoigulaire, le spectre, mais aussi les temps de
variabilité de I'émission produite par les particules tigiates du jet — du point de vue d'un observateur
extérieur au jet. Les objets dont le jet pointe dans notrection sont les plus soumis a ce phénomene.
Quanti er ces effets est nécessaire pour accéder (ou tdfgecéder) aux caractéristiques intrinseques
de ces objets.

Symbolisons le jet par un ot de matiére discret — une sortgmeneau owblob par opposition a
un ot de matiére continue — qui évolue a une vitesse relstiw constante. Supposons d'autre part
que ce ot a une émission isotrope dans son référentiel. Fadier les quantités observées aux quantités
intrinséques, introduisons le facteur Doppler

1
@ cos ) (1.1)
ou estl'angle entre la directioB de propagation de I'élémasitimique de matiére considéré et notre
ligne de visée, = v=cet =( 1 2) !estle facteur de Lorentz qui correspond & la vitesse de
déplacement. Le facteur Doppler est dépendant de 'anglguivant :

S 2 i 0
SI =
2 Si 1=
2 2 si 1= < 1

l'si > ou 1

Notons que considérercomme l'angle entre I'axe principal du jet et notre ligne dgée n'est valide
que si l'ouverture géométrique du jet est inférieurk=a. La dé nition du facteur Doppler permet d'ex-
primer simplement les transformations de Lorentz qui lleatquantités mesurées par I'observateur aux
quantités intrinséques (primées) :

E EO
t = 1 tO (12)
d = 2 do

ou ,E,tetd représentent respectivement les fréequences, les éneegedurées 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 facteurL'effet d'am-

pli cation des ux est encore plus important. En effet, emsaérant les relations (1.2) la transformation

de l'intensité spéci qud ( ) estimmédiate :
_ de 5 dEO
'()= Gd a - " dod g0 (1.3)

Dans I'hypothése d'une émission isotrope dans le référkddi la source, le ux en énergie se transforme
commel ( ). La luminosité bolométriqué , qui gagne un facteur par l'intégration sur les fréquences
(du ux en énergie), est donc ampli ée d'un facteut. Les calculs ont été présentés pour une émission
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générée par une source discréte. Si l'on considere le caéndission d'un jet continu, ce qui revient a
intégrer sur le temps I'émission d'une succession de seuticeretes, l'intensité spéci que se transforme
alorscommé () = 219 9. Pour plus de détails, on pourra consulter I'annexe B de BrBadovani
(1995).

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

- 0
L = PLO

ou l'introduction du facteup permet de tenir compte de la géométrie du jet(4 dans le cas d'un jet
discret ep = 3 dans le cas d'un jet continu).

1.3 Leur classi cation : vocabulaire et décryptage

Comme nous l'avons évoqué dans le paragraphe 1.2.1, les A@kesentent pas tous les mémes ca-
ractéristiques observationnelles. Historiquement,ritsédé rassemblés dans de nombreux sous-groupes
qui ont donné naissance a une classi cation. Les noms diEsetites classes et les caractéristiques ob-
servationnelles qui les distinguent sont schématisésasgute 1.4 a laquelle on pourra se référer tout
au long de cette section.

Radio-émetteurs versus Radio-silencieux

L'une des caractéristiques observationnelles princgale a conduit a la classi cation des objets est
la brillance en radio, on parle donc d'objets émetteurs albjdts silencieux en radio, respectivement
nommeés par la suite d'apres leur acronyme anglais Rad{o Loud et RQ Radio Quie}. Pour qu'un
objet soit quali é de radio-émetteur, la luminosité émiseradio doit étre relativement importante, au
moins de l'ordre de 10 3 fois la luminosité bolométrique. Un critére de séparatommnt la distribution
est binomiale, est dé ni par le rapport des ux radio et opggéd40nm). En xant ce rapport a 30, la
proportion d'émetteurs forts en radio est de l'ordrel@8o6a 15%

Quasars

Le terme quasar est adapté de la prononciation de son aced@RS signi anQuasi-Stellar Radio
Source(un nom d'origine historique). Comme la parti@uasi-Stellat de leur nom l'indique, ces objets
sont généralement ponctuels en optique et donc suf samiaeribeux pour couvrir I'émission de la
galaxie héte. Il s'agit en effet des AGN les plus brillantsletceux détectés aux plus grandes distances.
En revanche, il est préférable d'oublier la pafadio Sourcele leur nom car dans la pratique I'emploi
du terme Quasar n'apporte plus aucune information quanadi$sion radio des sources ainsi nommées
— il est méme souvent utilisé comme synonyme d'AGN. Par leesubus 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'apres
Carl Seyfert qui a désigné les six premiéeres 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 dadanission larges ; les Seyferts de type 2
sont moins brillantes et ne présentent que des raies d'&miggroites. Le ux radio de ces objets est
généralement trop faible pour que ces AGN soient quali ésadigo-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 générigue, ddogalaxies (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'émission&srbit RGs Narrow Line Radio Galaxy I'autre
présentant également des raies d'émission larges BlBR@( Line Radio Galaxie

Les galaxies de type FR doivent leur appellation d'une ptcaractérisation de leur brillance radio
comparée au continuum optique de la galaxie hote, et, d@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 FR1. Leurs jets ont wikén@ation importante et sont donc peu
brillants ; ils se terminent en formant des lobes gigantesaui 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 classi cation des AGNectibn des principales caracte-
ristiques observationnelles qui lui ont donné naissanceg\iir : 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'émissionté&loet leur variabilité. La présence de pola-
risation optique est également schématisée. Adapté dékKi®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 philtahts ; les lobes sont moins proéminents ou
méme absents. L'émission radio est alors dominée par lésnggroches du centre et présente de la
variabilité. La gure 1.2 présente deux objets prototyp&sl et FR I1. Il semble surprenant de parvenir a
diviser une classe d'’AGN en deux sous-groupes sur la baselweaditeres 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 l'indice de la loi de puissance
du spectre du ux en énergie, les spectres sont quali és desgi > 0:5). Leur spectre de raies
d'émission présente également des différences : celui Bdsné présente que des raies d'émission
étroites tandis que la majorité des spectres des FR Il arégatades raies d'émission larges.

Blazars : BL Lac et OVV

Les objets de type BL Lac portent le nom de I'AGN prototype tdibs 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 ctamaéne étoile variable au moment de sa dé-
couverte dans la constellation du Lézard.@acerta Linterprétation de son émission en terme de noyau
actif date de la n des années soixante, quand DuPuy et #9)1&8ssocient cette "étoile" a une source
radio puissante. La quasi-absence de raies chez les BL hddaelétermination de leur redshift dif cile.

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 identi és 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 lorsggdiende et une émission qui s'étend aux
hautes et aux trés hautes énergies. Ces deux classes sl'ohjeité rassemblées sous le nom de blazars
par une plaisanterie de Ed Spiegel lors d'une conférenceana@ée 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 raiessimi Elles sont les noyaux a la bordure de
l'activite.

La nature est bien évidemment plus complexe et certaingsopjésentent 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'uni cation des AGN ?

Comme illustré par le grand nombre de classes dans lessjiislke distribuent, les AGN sont loin
de former une population homogene. L'uni cation part deyplothése que ces différences sont essen-
tiellement le résultat d'un biais observationnel et g@slpeuvent étre expliquées a l'aide d'un modéle
unigue, autrement dit que nous avons affaire a un seul typlgets. La démarche d'uni cation est le
premier pas vers la compréhension des processus physidoegvae au sein des AGN, mais aussi des
causes responsables du caractere actif de ces galaxiesuBanision élargie, I'uni cation traite aussi
la question de I'évolution de ces objets et celle de leur #ieec les galaxies "ordinaires" : c'est-a-dire
I'uni cation des AGN dans un premier temps, pour tendre érseers un modéle de "grande uni cation"
de I'ensemble des galaxies.

Adopté au début des années 90, le schéma d'uni cation n'a&pasemis sérieusement en cause par
les observations, méme s'il ne permet pas encore de faifenehtre I'ensemble des variétés d'AGN,
ni d'expliquer la dichotomie entre les objets radio-ématiect radio-silencieux. Son principe et sa mise
en ceuvre sont introduits dans la section 2.1. L'uni catianla classe 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'étudeAisl 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'uni cation sont
schématisés sur la gure 2.1 a laquelle on pourra se rappoéau long de ce chapitre.

2.1 Le schéma d'uni cation

2.1.1 Le principe

Le schéma d'uni cation est construit en supposant une siraal'accrétion et éventuellement d'éjec-
tion autour d'un trou noir super-massif, assortie des idigmits 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, dargaesplus éloignées, produisant uni-
gquement des raies étroites ;
— un tore de poussiére entourant le coeur 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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FiG. 2.1:Représentation schématique de I'uni cation des difféesrtlasses d'AGN et de leur lien éven-
tuel avec les galaxies "ordinaires". Les modéles d'uniioat sont représentés en rouge. Les éches
grises et les caractéristiqgues associées représenteidigéactions entre les différentes classes d'AGN.
La variation de luminosité peut correspondre a des varigidntrinséques, qui sont acceptées dans le
cadre du schéma d'uni cation. Elle peut aussi étre liée, slda cas des objets RQ, a l'orientation par
rapport au tore qui obscurcit plus ou moins le cceur respolesdb I'émission du continuum optique. Les
variations en termes de raies d'émission peuvent étre gux@és par un effet d'orientation impliquant,
d'une part I'occultation par le tore des régions produce des raies larges pour la distinction entre les
Sey 1 et 2, et d'autre part l'orientation du jet dont I'émigsifocalisée domine le spectre de raies pour
les BLLac (qui appartiennent, soit dit en passant, au grodp€sN de type 0 qui rassemble les objets
dont les raies sont absentes ou trés faibles). La variaties) altres observables doit étre expliquée par
la variation de certaines caractéristiques intrinséqué&ss 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 estdorent anisotrope par rapport a la ligne de visée
de l'observateur. Antonucci (1993) présente une revugotos d'actualité, de cette uni cation.

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 olagiemmelle qui résiste a l'argument d'orienta-
tion. Deux scénarios sont possibles pour expliquer legmiffces entre les AGN RL et RQ. Le premier
fait I'nypothése qu'il s'agit d'objets physiquement difnts avec des caractéristiques intrinséques dis-
tinctives (masse du trou noir, champ magnétique pres du, smeublrry & Padovani (1995)). Le second
attribue cette distinction a la conjugaison d'une distiitou intrinséque de la puissance des jets des AGN
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FiG. 2.2:Représentation schématique de la morphologie d'un AGN taoadre du schéma d'uni ca-
tion.

avec un environnement qui peut varier d'un objet a l'autier 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 suf santes pour qu'ils soient détectablemi Qu'il en soit, la similarité des spectres des
objets radio-silencieux et des FR Il dans l'infrarouge (IR)ptique et 'UV laisse penser que derriére la
classi cation d'un objet RL "se cache" un RQ. Les RL seraigahc des AGN similaires aux RQ avec
en plus — sans raison "apparente" — une composante radistangmassociée a une paire de jets.

Le cadre dans lequel I'uni cation se joue (schématisé suglae 2.2) peut donc étre résume de la
maniere suivante : tous les AGN radio-silencieux ont unioconin 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 — cesislernieres peuvent étre visibles dans la
lumiére ré échie (polarisée) ; les AGN radio-émetteurstggent les mémes caractéristiqgues a ceci prés
qu'ils sont dotés d'une paire de jets relativistes. Pourred#-émetteurs, si l'axe d'un jet est proche de
la ligne de visée, son émission est soumise a I'ampli cafbmppler et domine alors le continuum. Les
objets vus sous cet angle sont alors quali és de blazars.
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2.1.2 Deux modeles complémentaires pour uni er les AGN

La classi cation historique est principalement due auféiénces observées en optique et en radio,
les longueurs d'onde auxquelles les AGN ont été découMestssmodeéles d'uni cation sont donc basés
sur des arguments permettant d'expliquer les différenbesreées a ces deux longueurs d'onde. On dis-
tingue deux types de modéles d'uni cation. Le premier invedjoccultation (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 stiacture des jets radio pour uni er les objets
RL. Ces deux modéles sont basés sur l'orientation de I'addjebnt liés, si I'on considére que le tore et
le jet partagent le méme axe de symétrie. La dépendance 'augtel 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 lie#ei de focalisation relativiste dépendant
du facteur de Lorentz.

L'occultation : NL versus BL

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

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

Une dif culté éventuelle pour ce modeéle d'uni cation esbbservation 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 étpdigué 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'ampli cation relativiste de ces abjés sont donc considérés comme la contrepar-
tie ampli ée des radiogalaxies, c'est-a-dire celles damiéntation du jet est proche de la ligne de visée.
Dans le cadre de ce modéle, la population ampli ée (blazarjage les méme propriétés intrinséques
gue la population dite parente (les radiogalaxies). Urrya@dvani (1995) présentent en détail I'uni -
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 desaBlpéut étre interprétée comme l'indication
d'une focalisation relativiste de ces objets encore plysortante 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 indiquerogs 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'émissigesasont associés aux FR I, et d'autre part
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La séquence des blazars

les BL Lac, qui ne présentent que des raies d'émission ésrdie tres faible intensité, sont associés aux
FR 1. Une étude récente de Landt & Bignall (2008) basée sumnligphologie radio a montré qu'un tiers
des BL Lac de I'échantillon considéré avait des propriégmsldables 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 — l'absence de raies d'émission larges est at#estdans le spectre de certaines FRII — la
séparation dans le cadre de I'uni cation de la populatios aliogalaxies en termes de largeur de raies
d'émission ne semble pas remise en question.

Si l'orientation du jet permet d'expliquer les différencebservationnelles 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 Blnkeaont pas encore bien comprises. D'autre
part, il semble contradictoire de vouloir uni er les objetsx raies d'émission différentes dans le modéle
d'occultation et ensuite de séparer les objets radio-@umettsur ce critere avant de les uni er en fonction
de l'orientation de leur jet. Les réponses se trouvent peatdans |'uni cation de la classe des blazars a
travers la variation d'une caractéristique intrinsequepglisse également rendre compte de la présence
ou de l'absence de raies d'émission larges dans leur speattedonc 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 tsispectres 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 peakelda), HBL (High frequency peaked BL
Lac). Extrait de Donato et al. (2001).

21



Ou en est I'uni cation des AGN ?

2.2 Laseéquence des blazars

La séquence des blazars introduite par Fossati et al. (1@38)e résultat de I'observation d'une
continuité entre les spectres de ces objets, ces dernia&cadant 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 gure 2.3e®Bpectres moyens des différents types
de blazars sont représentés. Les modéles d'émission (\M@)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 ( ComprneouExternal 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 aomtédlaugmenter la luminosité de I'objet
tout en favorisant la perte d'énergie des électrons pammgment synchrotron (FSRQ). La diminution
de cette densité de photons externes explique alors qutalalfe des spectres vers les hautes énergies
soit associé a une baisse de la luminosité. D'autre parg shamp de photons externes correspond a
celui venant des raies larges d'émission, ou s'il est liéu f@ésence, la séquence des blazars offre
une explication qualitative des différences observées Enspectres 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 tecgiquence en termes d'ef cacité du taux
d'accrétion entre les FSRQ et les BL Lac.

Cette séquence a été remise en question, notamment pagriatien de FSRQ "piquant” a plus
haute énergie, mais aussi parce qu'elle pourrait étretéfiguar un effet de sélection (biais observation-
nel) ; sa validité est examinée par Padovani (2006). Ghigsé&ITavecchio (2008) revisitent la séquence
et s'ils montrent, eux aussi, qu'elle peut étre expliquéeeemes de différences dans le taux d'accrétion
des objets, leur modéle — qui dépend de la masse du trouMagjj Y et de la distance a laquelle I'éner-
gie du jet se dissipe, deux grandeurs proportionnelles erigatégalement l'existence de FSRQ dont le
spectre dans son ensemble serait situé a plus haute ériegR&(bleu pour leM gy importantes) et
a plus basse énergie (FSRQ rouge pour les faildlgs ) 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 ef cace et produit le champlaegms responsable des raies d'émis-
sion larges dans lequel le jet se propage et subit des padigives ; les BL Lac ont, quant a eux, un
taux d'accrétion bien inférieur a la limite d'Eddingtoet leur disque est radiativement inef cace, ce
qui permet d'expliquer I'absence de raies larges d'émiss@hisellini 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 10 ? fois la limite d'Eddington ; une limite qui est en accord awatle précédemment dérivée par
Ghisellini & Celotti (2001) a partir de I'étude des radiogsikes.

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

Les caractéristiques intrinseques potentiellement resgies de I'activité des AGN sont par exemple
la masse du trou noir et le taux d'accrétion. Des études prése 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'accrétiersont corrélés a la luminosité de I'AGN. En

ILes objets utilisés pour I'étude sont extraitsEinsteinSlew Survey (0.3-0.35 keV), de I'échantillon & 1-Jy (5 GHz)le
I'échantillon & 2-Jy (2.7 GHz). Les spectres moyens sonstraits & partir des données disponibles aux différentegueurs
d'onde, le nombre d'objets utilisés pour chaque point dessps 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) guegialaxies non actives ; Stevens et al. (2010)
ont montré par ailleurs un exces dans le taux de formatioiits a proximité des RQ situés a grand
resdhift . <z < 2).

La collision entre galaxies comme facteur déclenchantalgiVité des AGN a été proposé mais ne
fait pas I'unanimité. Ce moteur est fréquemment utilisérggliquer la "naissance" des AGN, voir par
exemple les travaux de Di Matteo et al. (2005) et Hopkins.€RaD5). Cependant, si un taux de collision
compris entre20% et 30% est mesuré par Koss et al. (2010) sur une échantillon d'AG&tsénnés en
X, aucun lien entre I'activité des AGN et la collision n'estdilit de I'étude de Cisternas et al. (2010).

Dans le domaine de l'infrarouge moyen, une étude récentederiasin 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 egreoipe s'apparentent davantage a celles des
LINER (les AGN en marge de l'activité) et des galaxies & amttétoiles qu'a celles des Sey 1. Une
autre étude récente de Ruiz et al. (2010) souligne ausgreeiitre les galaxies a ambée 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,t@gte reproduit par un modele composite
de galaxies a ambée d'étoiles et d'AGN. Treister et al. (@Pbnt 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 normaid'éasiution 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 tres large partie du spectre d'émission des AGN est ctrupar divers instruments situés au
sol ou embarqués dans des satellites. Comme ks hautes et de tres hautes énergies3Q MeV et
> 100 GeVrespectivement) sont techniquement plus dif cile a déteda partie du spectre d'émission a
ces énergies est I'une des derniéres a avoir été exploré AGH émetteurs a ces énergies ont commencé
a étre découverts massivement apres la mise en place dasgremdeles d'émission et celle du schéma
d'uni cation. Nous disposons maintenant d'une populatimsez large, et encore grandissante, de ce type
d'objets. Leur étude apporte de nouvelles contraintesesumodéles d'émission, notamment en ce qui
concerne les phénoménes les plus violents, et permet @e fieshodéle d'uni cation.

Les AGN les plus & méme d'étre observes a ces énergies estgameles objets subissant I'ampli -
cation Doppler la plus importante, a savoir les blazarsafjisen effet du type d'objet massivement dé-
tecté a ces longueurs d'onde, méme si quelques radiogsisaie 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 spectrede ces objets est
d'avantage sujet a I'absorption par l'infrarouge inteagdique du fait de leur distance plus élevée en
moyenne.

La section 3.1 présente la population d'AGN émetteurs auxdsaet trés hautes énergies. Les pro-
cessus radiatifs responsables de I'émissicet les modeles 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 desdypstruments (voir chapitre 4). Les
de haute énergie sont détectés par des instruments embaangdes satellites (voir chapitre 6). Aprés
l'arrét du dernier satellite couvrant la gamme des hautesgies (EGRET), le ciel est resté pres de 10
ans sans étre observé a ces longueurs d'onde. Depuis jud) RBD8atelliteFermi a pris la reléve et,
en seulement un an d'observation, il a multiplié par dix lenboe 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 slarésles deux hémispheres (voir 5). Dans

'Du fait du champ de vue limité des télescopes au sol les dhisens se font en mode pointé aux trés hautes énergies
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un premier temps, nous présentons la population d'AGN ttgmarF-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 détectéd-pamidurant ses 11 premiers mois d'obser-
vatior?. Pour les radiogalaxies, qui représentent une partie édsite de cette population, les résultats
présentés sont ceux compilés aprés 15 mois d'observatéadannées ont été prises par le LAT, l'instru-
ment principal du satellit€ermi qui est présenté dans le chapitre 6. Celui-ci fonctionnecppalement
en mode balayage du ciel ; la population obtenue représemie wh échantillon statistique complet et
sera présentée comme telle, c'est-a-dire de maniére glokrhs rentrer dans le détail de chaque source.

Geénéralités sur la population

Les AGN détectés pendant les 11 premiers mois d'observatdrermi sont publiées dans le ca-
talogue 1LAT (Abdo et al. 2010b), qui regroupe les sourcaegss a des latitudes supérieurella et
dont la détection est réalisée avec une signi cativité siepée a cing déviations standard§ > 25).

700 AGN sont présents dans ce catalogue. Sil'on exclut lggsbont la probabilité d'association avec
un AGN n'est pas assez élevée B0%), ceux qui ont plus d'une association possible et ceux peg |
guels des dif cultés d'analyse subsistent,600 objets demeurent et constituentdean samplale ce
catalogue. Ce sont les caractéristiques de cet échamgillemous présentons dans la suite.

Aucune association claire n'est établie avec des objete-glncieux. Par conséquent, a I'heure
actuelle, il est possible d'af rmer qu'aucune source ragii@ncieuse n'a encore été détectée dans la
gamme des hautes énergies. Moins d'une dizaine de radibgmlsont comprises dansdan sample
et nous reviendrons plus en détail sur cette petite populatns le prochain point de ce paragraphe. Les
6000bjets de cet échantillon sont principalement des blales§;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 suk, 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, l'indice de la loi dsaoce qui représente le mieux les différents
spectres est déterminé a n de permettre une caractérnisaiople de la dureté des sources. Pour les
FSRQ, l'indice spectral et le redshift ne présentent paggernidance I'un par rapport a l'autre. Ceci est
également vrai pour les BL Lac, tout du moins si I'on consédier gros de la population qui est située
az < 05. 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 tlagy elistribution s'étend sur une gamme
d'indice plus large. En résumé, l'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 quuruplus de la moitié des sourcesrmi,
I'existence d'une population dont le spectre s'étendraiea énergies comparables a celle des HBL et
dont la luminosité serait comparable a celle des FSRQ nasegclu.

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 urmminés représentation de la vision du ciel extragalactiguessible
actuellement dans la gamme d'énergie couverté-pami.
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Caractéristiques temporelles

Les temps de variabilité observés les plus courts sont déréade la journée et, étant donné le ux
des sources, la sensibilité de Fermi ne permet pas de melgsregmps de variabilités plus court. Prés de
la moitié des FSRQ (129) é7%des BL Lacs (46) de I'échantillon considéré présentent amabilite.

Les BL Lac, moins brillants que les FSRQ, sont donc variaiess 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 réyééela moitié de ces blazars est variable,
la fraction du temps correspondant aux sursauts d'activit@épassant pas un quart du temps total
d'observation. Il semble également que I'amplitude dealilité 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 alignévec 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) aligréanotre ligne de visée, il est donc intéressant
de considérer les résultats obtenus sur ces objets a larkid@éceux obtenus sur leur population parente,
si I'on se place dans le cadre du modéle d'uni cation. Pamsiladiogalaxies on compte sept galaxies
de type FR1 et deux de type FRII, toutes situées a des digatedordre ou inférieures a 250 Mpc.
La distribution des indices spectraux de ces objets noné&digst 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 FR1 et FRII,
contrairement aux BL Lac et aux FSRQ (leur contrepartie aualijgné), 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'uni cation.

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, I'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 ux aux trés hautes énergies

Les AGN sont variables mais aux trés hautes énergies lesstdmpariabilité les plus courts sont
dif ciles & mesurer étant donné le niveau de ux des sourdels sensibilité des instruments. Cepen-
dant, pour la plupart des AGN suivis sur de longues périoagies,variabilité a I'echelle du mois ou de
I'année est mesurée. Pour les sources au niveau de ux ianuordes temps de variabilité de I'ordre
du jour (W Comae, Aharonian et al. (2008d) ; 1ES 2344+514aie 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. Gotiion (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 une sont ceux de la
génération précédente (voir 5). Unindique un choix d'observation basé sur la détection prbade

Fermi

Ces mesures permettent de contraindre la tRillde la zone d'émission si I'on considere des argu-

ments de causalité :

R ct
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ou c est la vitesse de la lumiére,t 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'ordterayon de Schwarzschild du trou noir super-
massif (Aharonian et al. 2006e).

D'autres possibilités d'analyses temporelles plus nesustent 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 ‘mlité, a court et a long terme, de cette
source au moyen de fonctions de structure et ont montré quperdeessus de type multiplicatif sont pri-
vilégiés pour expliquer l'origine des variations de ux @rgées (H.E.S.S. Collaboration et al. 2010a).

Formes spectrales

Le spectre de ces objets dans la gamme des trés hautes gresiggenéralement 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 mesurélipob0l (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'emigd/ou par une absorption des photons

pendant leur trajet d'autant plus prononcée que I'énergie dest 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 la&zeoles différences observées dans leur spectre

sont alors soit intrinséques (avant I'ampli cation Dopplesoit dues a une différence dans la valeur
du facteur Doppler. Une courbure a haute énergie a égalefteenbservée 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 etflantation du ux a été mesurée pour
Mkn 421 (Albert et al. 2007a; Aharonian et al. 2005e) et pokni01 (Djannati-Atai et al. 1999;
Albert et al. 2007d). Une corrélation plus complexe est ol#sedans le cas de PKS 2155-304 — I'un des
AGN les plus brillants et le seul pour lequel un état quiescepu étre mesuré. En effet, lorsque le ux
augmente a partir de I'état quiescent le spectre semblérniiliis, au dela d'un certain niveau de ux,
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 notaiaeemesurer la corrélation éventuelle des ux
en X et aux tres hautes énergies, corrélation qui apportertiesfcontraintes pour les modeles d'émis-
sion : si une telle corrélation est observée, elle indiqgudamintrinséque entre les deux émissions qui
peuvent étre produites par la méme population de partichiesgyées et/ou dans une méme zone d'émis-
sion. Des corrélations linéaires (1ES 2344+514, Horan & WA Collaboration (2008)) mais aussi
quadratique (Mkn501, 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 durantmsawgud'activité de PKS 2155-304 (Aharo-
nian et al. (2009a), ce qui est dif cile & expliquer dans ldreades modéles d'émission les plus simples).
Toutefois, de telles corrélations entre les X et lag 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 égalemébéervées, entre les ux X et THE.
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2004).

Avec le lancement d&ermi, PKS 2155-304 a été I'objet de la premiére campagne muitideur
d'onde entre ce satellite et un réseau de télescopes au $IS13.) 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 2155-304éate un état bas. Il est intéressant de noter
gu'aucune corrélation n'a été observée entre les ux mesaréx 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 idere. C'est la premiére fois qu'une telle
corrélation entre ces deux longueurs d'onde est observéeynpAGN, méme si la détection aux trés
hautes énergies suite a I'observation par MAGIC de sounaesrscritére de haut ux optique peut étre
considérée comme une piste marquant le lien entre les deguéairs 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 dém photons intergalactiques ou EBL
(pour Extragalactic Background Light Lorsqu'un photon de trés haute énergie rencontre un pha¢o
I'EBL dans le domaine de l'infrarouge proche ou moyen, I'égie dans le centre de masse dépasse le
seuil de création d'une paire . La probabilité d'une interaction et donc I'absorption dé®tons
augmente avec la distance de la source et, pour les pluailzést modi e de maniére non négligeable
le spectre aux trés hautes énergies. La densité d'EBL perg étre évaluée en comparant la valeur de
lindice spectral mesuré a la valeur minimale dérivée aipdet considérations théorigues

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 gure 3.1) ce qui contraimtefiment la valeur de la densité d'EBL. Il
s'agit d'une estimation précieuse car la mesure directead#ehsité d'EBL en infrarouge, notamment
autour d&2 m est dif cile. En effet, la mesure directe est soumise a uritlie fond important, constitué
de la lumiére zodiacale mais aussi, dans le cas de mesuris degisatellites, du rayonnement thermique
des instruments.

C'est un résultat important, car connaitre cette densitédésessaire pour remonter a la forme des
spectres d'émission des AGN avant absorption. Mais cet®ureepermet 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 metttedimite sur la densité de ces premieres
sources de lumiére, notamment celle des étoiles de populdti( 100M ) et de contraindre les
scénarios de formation des galaxies (Primack et al. 2001).

“4La forme du spectre avant absorption est déterminée étanédes processus d'accélération et d'‘émission jugésrraiso
nables pour ces objets (des indiced.:5).

30



Emission non thermique et tour d'horizon des modéles d'gimisdes jets

T T T T T T T T T T T T

vI(v) [nW/m? sr]

Alpum]

FiGc. 3.1: Spectre de I'EBL. La limite supérieure dérivée a partir déservations H.E.S.S. est repré-
sentée en noir. Les symboles ouverts représentent le égii@ta partir du comptage des galaxies. Les
symboles pleins représentent les mesures directes deddé@diEBL. La gure est extraite de Aharonian
et al. (2006d), que l'on pourra consulter pour plus de détail

3.2 Emission non thermique et tour d'horizon des modeéles diéission des
jets

L'émission aux hautes et trés hautes énergies est attrdanéets 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 thermtitriteiée 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&smssdion mettant en jeu des particules ac-
célérées de différentes natures : on parle de processusilgypes ou de processus hadroniques. Nous
commencons par un bref apercu des processus d'accélédatsoparticules avant de passer a leurs pro-
cessus de rayonnement qui, au dela de la modélisation dedejetAGN, sont aussi ceux invoqués pour
la production de 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'accélérasibau 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 propose, des 1949, un mécanismeél@a@tion des particules dans le
milieu interstellaire ; en calculant le gain d'énergie ahtepar des ré exions multiples sur des nuages
magnétisés en mouvement. Cette accélération, du fait d&psadance a l'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 dentité gitesses sont différentes), plus ef cace
puisque ne dépendant qu'au premier ordre de I'énergie defsydas (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 MHDggnétoHydroDynamiqye Si I'on considere cette approche, le
processus de Fermi du second ordre devient plus ef cace elue du premier ordre a mesure que la
vitesse de propagation de I'onde de choc diminue et deviestfpible que la vitesse de propagation des
inhomogénéités magnétiques. Pour une description dailk ces processus d'accélération, depuis les
idées de bases de Fermi jusqu'aux applications modernas,reavoyons le lecteur au cours de Parizot
(2003) et aux références qui s'y trouvent.

Lorsque les chocs atteignent des vitesses proches de edduimiere, 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 responsablesédeid'sion 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 revuéesiprocessus 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 rayonnemsamthrotron dont le spectre s'étend alors jusqu'a
des fréquences bien au dela de la fréquence de giration @etieybe.

Le spectre des photons synchrotron rayonnés par une pigputi 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. L'indice de cettidelpuissance est fonction dep suivant

= (p 1)=2. Le rayonnement synchrotron est caractérisé par sa patlarisdont le taux peut étre
calculé; si les lignes de champ magnétique sont alignéasnles par rapport aux autres ce taux — sur
une certaine gamme de fréquence — ne dépend que de l'indéctralp Pour un traitement détaillé du
rayonnement synchrotron, nous renvoyons le lecteur autob@pde Rybicki & Lightman (1986).

Ce rayonnement est généralement utilisé pour rendre cathedtémission non thermique observée
aux longueurs d'onde allant de la radio aux rayons X, et gtquar une population d'électrons relati-
viste$. Le champ de photons ainsi produit est également invoquéneomme 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 matiére, parce qu'elle est animée dmuvement 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 mateska particule dans son référentiel au repos.
Dans ce régime, I'énergie du photon se voit multipliée d'actéur4 2 a chaque diffusion, ol 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.

32



Emission non thermique et tour d'horizon des modéles d'gimisdes jets

d'indice p, le spectre du rayonnement Compton-inverse suit une lougsance d'indicép + 1) =2. Le
second régime est celui de Klein-Nishina et s'appliqueedeiis-ci lorsque I'énergie du photon est supé-
rieure a I'énergie de masse de la particule. Ce régime emttéaise par une section ef cace d'interaction
qui diminue avec I'énergie et par un transfert total de Iige cinétique 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 de peut étre réalisée par des processus dits hadroniquesergi@ion p—p ou la
résonance quiintervient 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 10 16s, se désintégrent
en deux . Le spectre d'émission ainsi produit est assez large eté&snt I'énergie de demi-masse des

0. Ladésintégration des pions chargés est quant a elle aegprée 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 larsgparticule chargée est déviée en
passant dans le champ Coulombien d'un noyau. Sans entretedaitement 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 Coul@miolu noyau vu depuis le référentiel au
repos de la particule chargée relativiste (Rybicki & LightL986). L'énergie du émis est proportion-
nelle & I'énergie cinétique de la particule incidente. 8nérgie 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 interagisagec 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 modeéles d'émissiojets aujourd'hui utilisés pour rendre
compte des caractéristiques de I'émission non thermiqe@N radio-émetteurs sur une large gamme
de fréquence. Les modeles ne sont pas présentés de mariatstye mais dans un esprit de synthése
a n de souligner les contraintes auxquelles ils se doiventébondre. Ces contraintes sont notamment
imposées par I'observation des AGN aux hautes et trés haugies, mais aussi par notre volonté
préserver, jusqu'a preuve du contraire, la vision uni és dadiogalaxies 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'éleas (et éventuellement de positrons) sur un
champ de photons cibles. On distingue deux types de modgpésniques. Si le champ de photons
cibles est produit par les mémes électrons chargés via n&yment synchrotron, on parle alors de
modeéle synchrotron auto-Compton Synchrotron Self Comptdi$SC). Par opposition, s'il s'agit d'un
champ de photons externes, on parle alors de rayonndfwernal ComptofEC). Les modéles les plus
simples — qui, de maniére générale, reproduisent assefelsispectres des BL Lacs observés aux hautes
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et trés hautes énergies — sont les modéles SSC avec une dwdeas d'émission homogeénes (voir par
exemple Katarzyski et al. (2001)). Dans ces modéles I'émission sur I'eriderdes longueurs d'onde
(a I'exception de la radio dans les modéles a deux zonesyedtije co-spatialement, ce qui explique
I'existence des corrélations observées entre les ux X.diotons que ces modéles ont recours a des
valeurs de facteurs Doppler importantes (e@86&t100), notamment a n d'assurer au volume émetteur
(contraint par les temps de variabilité observés) une panence aux de trés haute énergie (Gaidos
et al. 1996).

Dans les modéles hadroniques, la composante a haute eatréesémnergie est due au hadrons rela-
tivistes supposés présents dans le jet. Les modeles hgdesnpermettent de reproduire les puissances
observées aux trés hautes énergies mais, contrairememales leptoniques, ils ne fournissent pas
un lien direct entre les ux X et . Etant donné les temps d'accélération et les temps de difsei-
ments assez longs des hadrons, ces modéles ont des dif qdié reproduire les variabilités rapides
observées.

En effet, lorsque les temps de variabilité sont plus couuts lgs temps caractéristiques des pro-
cessus a l'origine du spectre des particules accéléréest iécessaire d'avoir recours a des modéles
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 différentxlgies (leptoniques) dépendants du temps et
de leur application aux sursauts d'activité de PKS 2155-304

Contraintes imposées par le schéma d'uni cation de ces obje

Dans le cadre du modele d'uni cation, les radiogalaxieséspntent la population parente des bla-
zars. On voudrait donc pouvoir expliquer I'émission de cesxdtypes d'objets a I'aide d'un modéle
unique. Cependant, le jet des radiogalaxies étant décat@eort a notre ligne de visée, il semble dif -
cile d'invoquer I'ampli cation Doppler pour expliquer lemission aux trés hautes énergies. Pour palier
ce probléme, le modéle homogéne SSC a une zone a été adapsécdite nouvelle version, différentes
zones d'émission sont situées a la base du jet et symbgleeiguelque sorte, un évasement du jet dont
la collimation s'accroit a mesure gque l'on s'éloigne de gamcentral (Lenain et al. 2008).

Toujours dans le cadre du modele d'uni cation, des valewdatteur 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 Depaugmente. 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 deliggscomplexes. Ces derniéres permettent de
reproduire les observations aux trés hautes énergiesrialitrenuant 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, ot les
vitesses sont moins importantes.
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Chapitre 4

Introduction

L'astronomie est I'astronomie des surprises ; elle dévoile par exempmar 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 desoresycosmiques avec la matiére (voir gure
4.1). Aujourd'hui I'astronomie est étroitement liée aux rayons cosmiques et permet dendedai
carte d'un Univers non thermique, celui de phénomeénes misleu les sont issus de l'interaction de
particules relativistes avec leur environnement (chanegggonnement, champs magnétiques, matiere).
L'observation des peut donc apporter des informations sur la localisationsdesces ou sont accélérés
les rayons cosmiques ainsi que sur les mécanismes a I'caulearesein. Des peuvent également étre
créeés par la désintégration des particules lourdes comsneylgothétiques particules de matiére noire
ou les cordes cosmiques qui seraient toutes deux des relifyuBig Bang. L'astronomie est donc a la
frontiere entre plusieurs disciplines.

Le rayonnement, dont l'identi cation découle de la découverte de la radibaté, 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, cependiafrontiere entre les X et lesest assez
oue, les de plus basse énergie étant souvent associés a la gamme des Ral convention, I'astro-
nomie des hautes énergies est associée a la tranche allant dedmeeate MeV a quelques dizaines
de GeV, tandis que I'astronomiedes tres hautes énergies correspond aux énergies supsrieur

La section 4.1 présente la découverte et quelques unes degécstiques des rayons cosmiques
pour introduire leur lien avec l'astronomie. La section 4.2 se concentre sur les sources astrophysiques
émettrices de et présente brievement ces objets, les plus extrémes quaiteencontré 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 déteatiaptées a ces photons trés énergétiques.
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4.1 Le lien avec les rayons cosmiques

Les particules ionisantes, dont l'origine extraterregtse démontrée par Victor Hess en 1912, sont
baptisées rayons cosmiques en 1925 par Robert Millikanepauél les associe a des rayonstrés
énergétiques. Mais Arthur Compton, de son coté, est pegsdiatioir affaire a des particules chargées
électriguementt, ce qui est nalement démontré en 1927 par J. Clay grace a kraale la variation
de leur ux avec la latitude géomagnétique au cours d'un geyan 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 l'ordre dif'® eV. On sait maintenant que leur spectre différentiel en éaergisuré sur
Terré (voir gure 4.3a), qui couvre des énergies del0'' eV a 10°eV et une trentaine d'ordres de
grandeur en ux, apparait comme une loi de puissance camtimac cependant deux légers changements
de pente : le"genou"B 10 eV et la "cheville" 3 10 eV:

L'origine de ces particules, c'est-a-dire la nature desaesicapables de leur donner de telles éner-
gies, est aujourd'hui encore tres incertaine — voir la gdrab 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 relativeur lzone 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'énergiesrgipés a quelques dizaines de EQ@'E eV)
illustre la possibilité d'utiliser ces particules pour &iser les sources accélératrices. A plus basse éner-
gie, des informations sur leur origine peuvent étre dédwteconsidérations relatives a leurs énergies et
aux champs magnétiques de leur environnement. Par exelepimyons cosmiques jusque 108 eV
peuvent étre con nés par les champs magnétiques galastitissont donc vraisemblablement d'origine
galactique et produits par des acceélérateurs 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 privéégiour ces particules. Méme si leur accélération
a de telles énergies demeure dif cile a expliquer, les nayactifs 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 leslrateurs cosmiques. Il en est ainsi des pho-
tons, ou encore des neutrinos, qui, bien que plus dif ciledégecter, signent la présence de hadrons
accélérés. Ce sont ces neutrinos que les expériences ANSAREANDA et IceCube s'emploient a
détectet. Les premiers rayons cosmiques dont le "parcours” danddaigaest 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 diffusesepa détectée des le début de la radioastro-
nomie et signera la présence de ces rayons cosmiques pdatminhotre galaxie. Cependant, les rayons
cosmiques sont principalement constitués de protons ebgaur lourds que l'on piste, cette fois-ci,
grace au rayonnement produit par la désintégration des pions neutres, résujpaisni bien d'autres
particules) de la collision de ces rayons cosmiques aveal#&me 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 a proprement parler, celle des
sources, est entrevue pour la premiére fois grace aux ttal@hilip Morrison en 1958 qui prédit de

!L"affrontement, sur le sujet, de ces deux lauréats du pribélae physique qui culmine lors de la réunion de Noél
de I'association Américaine pour I'Avancement des Scisnoedécembre 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 revuehigienges et des perspectives de l'astronomie neutrino.
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I'émission en provenance du Soleil, de la nébuleuse du Crabe et denesrtaidiogalaxies.
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FiG. 4.2: Spectre des rayons cosmiques et évaluation de I'énergi@masexaccessible a partir de divers
accélérateurs cosmiques. Les gures sont extraites de &lighal. (2009), que I'on pourra consulter
pour plus de détalils.
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(b) Diagramme de Hillas (1984) représentant la relation quillénergie maximale acquise par
accélération par onde de choc a la taille (L) et au champ mégné (B) de la zone d'accélération,
mais aussi a la charge (z) de la particule accélérée et a lesgi¢ de propagation de I'onde choc
(s, enunité de) dans différents accélérateurs cosmiques.
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4.2 Les principales classes d'objets astrophysiques émetirs

A I'exception des AGN, les objets détectés en rayorsemblent liés — plus ou moins directement
— au destin des étoiles massives. Nous commencerons dolecgi@mnomeéne qui accompagne la n de
vie de ces étoiles : les supernovae (dont certains vestigest® observés en) 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'agids sources avérées, ne seront pas présentés
dans cette section.

Les vestiges de supernova

Si la derniére explosion de supernova observée dans ndé@eydate de 1604, I'apparition d'une
nouvelle étoile dans le ciel d'une brillance incroyablegeitmet plusieurs jours a disparaitre, est relatée
dans de nombreux écrits historiques. Le plus ancien daté.8& et a été rapporté par les astronomes chi-
nois. Ces événements ont été baptisés supernova par Baadiely41934). Dés 1934, ils ont expliqué
ce phénomeéne comme étant le passage d'une étoile massieeé&aile a neutrons lors de l'effondre-
ment gravitationnel de cette premiére. On sait que ce sicémaii 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
jusqu'a la création de noyaux de fer. L'étoile se composesatie différentes couches depuis le cceur
de fer jusqu'a I'enveloppe extérieure composée d'hydregé&iorsque sa masse devient trop importante,
le coeur de fer, en I'espace d'une dizaine de millisecondeBpsdre sous la pression gravitationnelle
jusqu'a ce que la pression du uide de fermions ainsi fornrétarbrutalement le processus. Les couches
externes de I'étoile sont alors éjectées avec des vitessegitdsses de quelques milliers de kilométres
par seconde : c'est ce que l'on appelle une supernova. Léurési cette explosion peut étre une étoile a
neutrons, ou, dans le cas d'une étoile plus massivé@v ), un trou noir stellaire.

L'onde de choc qui créée du fait de la propagation des éjexta i milieu interstellaire peut accélére
les particules qui rayonnent et donnent aux vestiges derrsoyse SuperNova RemngnBNR) assez
jeunes ( 10* ans tout au plus), observés epmais aussi en radio et en X, une morphologie en forme
de coquille. Les SNR sont ainsi des candidats pour l'acaét#r des rayons cosmiques, notamment
sur la base d'argument énergétiques : le taux de supern@reenbtre galaxie et au vu de leur énergie
mécanique d&0®! ergenviron10%de cette derniére serait suf sante pour expliquer la démbénergie
des rayons cosmiques. La taille de ces restes et les changrgtigges typiques qui y régnent rendent
les objets capables d'accélérer les protons jusqu'au gerdbservation en de ces coquilles prouve
la présence de particules accélérées jusqu'a des éneugi@setires 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 mas 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 ux mEgm®e sont eux aussi trés importants
(102G aleur surface et jusqu'a0'® G pour certains types d'étoiles & 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 production devoir Harding & Lai (2006) et les références que l'ony
trouve pour plus de détalils.

Moins del0%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 aussi et forme ce que l'on appelle une nébuleuse de puBatsar Wind Nebula
PWN). Dans un scénario schématique, le vent du pulsar sléé&bord librement dans les éjecta de
I'explosion de la supernova. Cette expansion est plus omsnaiéguliere du fait de I'inhomogénéité du
milieu rencontré par le vent du pulsar, mais aussi rencqatr€onde 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 dsymétrique, notamment par rapport a la
position du pulsar.

Les systémes binaires

Les systémes binaires sont composés d'un objet compacie(ibdanche, étoile a neutrons ou trou
noir stellaire) et d'un objet compagnon (une étoile qui gete 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 nommés binaires X, otormuasars, dans lesquels I'énergie
rayonnée en est produite via I'accrétion de la matiére du compagnon 'phjdt compact. L'accrétion
peut alors étre accompagnée de la production de jets parateEspus similaires a ceux imaginés pour les
AGN. Si l'objet compact est un pulsar, le mécanisme de ragorent de la magnétospheére est perturbé
par la présence du disque d'accrétion et aucune émissigggulest visible pour ces objets. On pense
que l'apport de moment cinétique par accrétion de matiema@ede réaccélérer les pulsars. lls sont alors
observés, une fois que leur compagnon ne les alimente piesuae période de rotation de l'ordre de la
milliseconde — une période inférieure a celle qu'ils pedamir au moment de leur création. Si l'objet
compact est une naine blanche, I'accrétion de matiere pestabliliser I'objet compact et déclencher
I'explosion d'une nova.

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

D'autre part, comme ils suivent leur orbite, la distanceagtqgpnséquent l'interaction entre les objets
varient. L'émission peut de plus étre occultée par le compagnon ou bien absoanée ghamp intense
de I'étoile massive. Pour ces différentes raisons, un®@geéreést associée aux systémes binaires.

Les galaxies a ambée d'étoiles

Les observations en optique et en infrarouge indiquent égegurce 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'étoileseeet massives, un fort taux de supernovae,
une trés grande densité de gaz et un champ de radiation ampotelles sont les caractéristiques des

SLe cylindre de lumiére est une surface imaginaire en caostavec I'étoile & neutrons et qui, dans un repére xe par
rapport a I'étoile, atteint la vitesse de la lumiere. Au dé&cette 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 ambée d'étoilesStar Burst Galaxyqui rassemblent donc tous les ingrédients pour étre des
accélérateurs de rayons cosmiques trés ef caces et patqoast de potentiels (et avérés depuis 2009)
émetteurs .

Les sursauts

Les sursauts, sont des bouffées d'émissiortres bréves et trés intenses qui peuvent devenir I'espace
d'un instant les objets les plus brillant du ciel. L'origiegtragalactique de sursaut§GRB,Gamma Ray
Burs) est fortement suggérée dés les années 90 par l'isotropgeudedistribution dans le ciel, révélée
par l'instrument BATSE a bord du satellite CGRO (voir pagggre 6.1) et sera prouvée par l'instrument
Beppo-SAX qui mesure le premier redshift de ces objets deigremcertaine grace a leur émission
rémanant® en optique. Les plus lointains ont été observés a des redstéf Ils sont divisés en deux
catégories suivant la durée de leur ash d'émissionles GRB courts ne durent que quelques dixiemes
de secondes tandis que les longs peuvent s'étendre suugsettjnutes. Les premiers seraient associés
selon Eichler et al. (1989) ou Narayan et al. (1992) au résdk la coalescence d'un systéme binaire.
Paczyiski (1998) propose d'interpréter les GRB longs comme kfespion 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

Linteraction avec la matiére desdont I'énergie est supérieure a une trentaine de MeV estru@ani
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 safetitele chapitre 6) qui mesurent la
trace des paires . Ces derniers présentent I'avantage d'observer plud808édu 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 les doivent interagir — devient
cependant insuf sante compte tenue de la décroissance xldeu comme leur énergie augmente. Au
sol I'atmosphére fait partie intégrante des instrumenishéué cient 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 I'émission secondaire produéeljnteraction du avec I'atmospheére.

Lorsqu'un de tres haute énergie pénétre dans la haute atmosphérerdgittavec les noyaux
d'azote et d'oxygéne et produit une paiee qui par bremsstralung produit desde haute énergie.
Ce cycle se répéte jusqu'a ce que I'énergie des électronssitops 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 lumiéere dans le milieu (I'aphere) et émettent de la lumiere Cherenkov.
Ce processus de cascade atmosphérigue est éphémeére (durasfuelques nanosecondes) et la lumiére
Cherenkov émise est ténue — la cascade d'ymoduit environ 1 photon Cherenkov par metre carré et
par GeV au cceur de la tache au sol (Hoffman et al. 1999). Ltinénient de ce mode de détection, qui
requiert des nuits dégagées et sans lune, est le temps /atige limitée.

La détection des de trés haute énergie par des télescopes imageurs cdlectamiére Cheren-
kov des gerbes atmosphériques est présentée dans le efapites instruments couvrent la gamme en
énergie entre une centaine de GeV et plusieurs dizaines\dé\adus basse énergie d'une part, et plus
haute énergie d'autre part, deux autres types d'instrusngetmettent la détection desdepuis le sol.
Les échantilloneurs sont d'anciennes centrales sola@esnverties qui béné cient d'une grande sur-
face de collection optique permettant la détection deéent I'énergie est comprise entre 20 GeV et

6L'émission rémanante est celle qui se prolonge au dela do deslumiére intense
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100 GeV. On trouve également de petites stations réparties surashelgs surfaces et qui ont, pour leur
part, un seuil en énergie plus élevé, aux alentours de 2 Te¥.Utilisent pas l'imagerie mais l'infor-
mation temporelle du front d'onde de lumiere Cherenkovigtiént le sol. Une revue compléete sur ce
type de détecteurs peut étre trouvée dans Smith (2005). luwdéeguelques TeV, certaines expériences
sont basées, non plus sur la détection de la lumiére Cherémikise par les gerbes dans I'atmospheére,
mais sur la détection des particules chargées qui la compda3es particules, issues dalont 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), desoiiv&WC, dans un futur proche, voir
Sandoval et al. (2009)) remplis d'eau, ou encore de saiteilirs (Tibet IIl, 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 I'ensembleia simultanément, mais font face, a
ces énergies, a des ux detres faibles. Une revue de ces détecteur est présenté pas §009).
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Chapitre 5

Les telescopes imageurs Cherenkov
atmospherique

L'aventure incroyable de la détection des photorte trés haute énergie commence, pour ainsi dire,
dans une poubelle (voir gure 5.1), lorsque Galbraith & d¢l(1953) 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 ampli cateur, lui méme relié
a un oscilloscopk Toutes les deux minutes en moyenne, un bref ash de lumikie important que
le niveau de bruit de fond de ciel déclenche I'oscilloscdyais si la lumiére Cherenkov des gerbes at-
mosphériques se révéle facile a détegtir route est encore longue avant la premiére découverteed'u
source émettrice aux trés hautes énergies. En effet, gligtirles cascades produites par lede celles
produites par les particules chargées n'a rien d'évidentu d'ailleurs n'est pas tenté par les premieres
expériences. Le ux des sources va cependant s'avérer gible fque prévu, de fait, trop faible comparé
au fond hadronique pour faire I'économie de cette discratiom qui demandera la mise en place de
techniques de détection de la lumiére Cherenkov plus sigpées.

Le principe de détection dea I'aide de télescopes imageurs de la lumiére Cherenkovsuingoique
(ACT) est introduit dans la section 5.1. Les techniques deatién sont présentées dans la section 5.2,
notamment au | de I'évolution des différents ACT qui ont¢gala 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 Aragui sera brievement présenté dans le paragraphe 5.2.3.
Pour terminer, une vue d'ensemble des sources détectébEs@#eCT est dressée dans la section 5.3.

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

riques est constitué d'un photo-multiplicateur de cinqtoegtres de diamétre
installé dans le plan focal d'un miroir paraboliqgue de 25cra diamétre et
relié & un ampli cateur dont la sortie est connectée a un lbescope. 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 lesa@ss des rayons cosmiques constituerait une faible partie
( 0:01%) de la lumiére nocturne de fond de ciel revient & Blacketd8)9C'est aprés sa visite, durant laquelle il mentionne
cette prédiction aux deux scienti ques, que Bill Grabrathilohn Jelley ont I'idée de cette expérience.

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



Les télescopes imageurs Cherenkov atmosphérique

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

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

5.1 Le principe

Le principe des télescopes imageurs Cherenkov (schénsatisg gure 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 aphére. Les ACT collectent une partie de la
lumiere Cherenkov émise par les cascades atmosphériquaatirade grands ré ecteurs optiques pour
former leur image sur une caméra constituée de photo-rhicdtipurs (PM). C'est a partir de ces images
gue les parametres de la cascade sont reconstruits etanilistion réalisée.

Un dont I'énergie est comprise entt®0 GeV et quelquedleV — et pénétrant dans I'atmosphére
avec un angle d'incidence proche de la normale — produit eneegélectromagnétique qui se développe
typiqguement a une altitude de 10 km au-dessus du niveau derlaQette cascade s'étend sur une lon-
gueur de quelques kilomeétres. Ainsi, pour des expérieritgses entre 1000 et 2000 métres d'altitude,
I'information en provenance duincident est uniguement constituée de lumiére Cherenkeedne de
lumiere Cherenkov touche le sol jusqu'a des distances dsampentre 100 et 200 m de I'axe de la gerbe
('altitude de développement, la longueur de la cascadamtgnséquent I'étendue de la tAche de lumiére
au sol dépendent de I'énergie de la particule incidentételidue de la tAche de lumiére Cherenkov au
sol (qui augmente avec l'angle d'incidence dwcomme illustré sur la gure 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 lueniéherenkov est donc une technique adaptée
aux faibles ux de photons . De plus, I'énergie et la direction d'arrivée duincident peuvent étre re-
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Gamma ray

Particle cascade

Fic. 5.3: Schéma de la dépendance entre I'angle
Cherenkoy d'incidence du et la surface au sol touchée par
la lumiere Cherenkov de la gerbe.

Detection area

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

Le dé technique majeur de la discipline est la discriminatentre I'émission Cherenkov provenant
des gerbes électromagnétiques créées par l'interactiom det celle des gerbes issues de particules
chargées (principalement des hadrons). Ces derniéras phis nombreuses que les constituent le
bruit de fond important pour les détecteurs Cherenkov. Gedgd, les gerbes hadroniques et électroma-
gnétiques se développent de maniéere 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 modi catelirdpulsion 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@Gkmr d'une gerbe électromagnétique est
trés réduite, le front d'onde atteignant le sol ne dépagsasiune largeur temporelle de quelgues nano-
secondes. Les différences entre les images des gerbesigagi® et électromagnétiques sont illustrées
sur la gure 5.4.
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FiG. 5.4: Simulations de cascades initiées par uifa) 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 détection dge 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.

(c) 1968 : Whipple est le premier grand télescope de l'astromomiconstruit
sur le mont Hopkins en Arizona. Le ré ecteur optique de 10 ndidenetre est
composé de 250 miroirs et I'énergie seuil est désormais @eG&V (avant dis-
crimination). Ce télescope, dont la technologie du détectians le plan focal
du ré ecteur a évolué, est encore en activité aujourd’humiage 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 techniguegpales nécessaires a la détection des
de trés haute énergie a l'aide des ACT. Les différents insnts qui ont exploré ces techniques sont
présentés de maniere succincte, une revue plus exhaustiVestbire de I'astronomie des trés hautes
énergies est donnée par Weekes (2007).

Comptage : les premieres expériences

Les toutes premiéres expériences de détection dee trés haute énergie (voir gures 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 ash de lumiéeee@kov est compté en pointant l'instru-
ment, d'une part dans la direction de la source, et d'autredaans une partie du ciel différente (supposée
vide de tout émetteur) a n d'estimer le bruit de fond d aux gerbes issues de palgi chargées. Etant
donné l'importance de ce bruit de fond, les ux des sourcesit dlestimation est encore imprécise, se
révelent trop faibles pour que cette méthode d'extractiorsignal par simple soustraction soit ef cace
(Fruin et al. 1964). Une nouvelle prédiction du ux depour la nébuleuse du Crabe (Gould 1965)
motive la construction du premier grand télescope poutrbasmie des tres hautes énergies : Whipple.
Construit en 1968 (voir gure 5.6¢) sa grande surface deectibn de 10 m de diametre 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 ux de 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 ef cace repose sur lgamologie de I'image de la gerbe atmo-
sphérigue, qui contient aussi des informations permettaméetrouver la direction d'arrivée et I'énergie
du incident. Cependant, toute information sur I'image de lebgeest perdue si la détection de lu-
miére Cherenkov est réalisée a l'aide d'un seul (ou deuxjghuultiplicateur(s), sans compter que la
résolution angulaire de l'instrument est alors de I'ordteathamp de vue du télescope. La technique
d'imagerie des gerbes atmosphériques apparait donc comenétape obligatoire pour la détection des
sources émettrices au TeV a I'aide de télescopes.

C'est Whipple qui ouvre la voie de l'imagerie avec l'insttibn, en 1983, de sa premiére caméra,
composée de 37 pixels d'un diametre @@5 (Cawley et al. 1985). En appliquant une méthode de
discrimination basée sur les paramétres de lI'image deggeldnis par Hillas (1985), Whipple détecte
la premiére source émettrice aux trés hautes énergiesbldenge du Crabe, avec un signal signi catif
a5 aprés 50 heures d'observation (Weekes et al. 1989). L'éomiste cette source semble stable, et sa
détection permettra de raf ner les coupures sur les panasée I'image a n améliorer la discrimination
— coupures qui seront utilisées pour des observationsautés.
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FiG. 5.6:La deuxiéme génération de télescopes Cherenkov atmogpéri

p—— e

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

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

Pixelisation ne et électronique ultra-rapide

L'expérience CAT (Barrau et al. 1998) est dotée d'un ré ecteptique de 5 m de diamétre, plus petit
gue celui de Whipple. La petitesse de la surface ré échissast cependant complétement compensée
par la pixellisation ne (plus de 500 PM d&12 ) de sa caméra qui est de surcroit dotée d'une électro-
nigue ultra-rapide (déclenchement de I'ordre de la narmsig). Ces deux caractéristiques permettent
de baisser I'énergie seuil de I'expérienc2%0 GeV et d'obtenir des performances équivalentes a celles
de Whipple. L'électronique rapide, située directementsdartaméra et dans le contrepoids du télescope,
permet de minimiser la taille de la fenétre d'intégratiopat|a-méme la contribution du bruit de fond de
ciel. La pixellisation ne permet quant a elle une analystadi&e des images qui implique une meilleure
discrimination entre les et les hadrons et une meilleure reconstruction des parasngirysiques du
incident (Le Bohec et al. 1998).

Imagerie stéréoscopique

Utiliser un réseau de télescopes permet I'observation eterfiionagerie 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 unelmai reconstruction des informations relatives
a la particule incidente, notamment sa direction d'arrjivegpermettent 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 béné cie cependant des avantagestdedlascopie, ce qui lui permet d'atteindre
une sensibilité et une résolution angulaire comparable.

La seconde génération d'ACT (voir gure 5.6) rassemble VWitep(doté d'une caméra), HEGRA,
CAT mais aussi le télescope Durham Mark 6 (voir Chadwick e{96)). Elle a montré qu'il était
possible de détecter une source dont le ux est d&% du Crabe en 100 hd'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'astronomeé des tres hautes énergies

La génération actuelle de détecteurs Cherenkov atmosjpieéa su conjuguer les acquis de la gé-
nération précédente pour augmenter la résolution angukinéliorer 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 HRMRAS et CANGAROO Il (voir gure
5.7) ont pris le relais de HEGRA en adoptant un mode d'obsienvatéréoscopique. En 2004, H.E.S.S.
est le premier télescope de la nouvelle génération a emreemgice avec ses quatre télescopes (Hinton
2004. Son mode d'observation stéréoscopique, ses grands efecbptiquesl3 m de diamétre), la
pixellisation ne et I'électronique rapide de ses caméradant I'expérience la plus performante de sa
génération, et ce jusqu'a l'arrivée de VERITAS (Maier et208), dont la conception et par conséquent

H.E.S.S. a commencé la prise de données dés l'installatiqgremier 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.Ré. Pixels C.d.V. E. Seulil 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 actuellemeneriicse. De gauche a droite on
trouve, le nom des ACT, leur latitude et longitude (Lat. Lanaltitude (Alt.) a laquelle ils sont situés,
le nombre de télescopes qui compose le réseau (N), la surdadehissante de chacun des télescopes
(Surf. Ré .), le nombre de pixels (Pixels) et le champ de ¥ud.{.) de chaque caméra, I'énergie seuil
de l'expérience (E. Seuil) et sa sensibilité (Sens.), d&aumme le ux minimal détectable et signi catif
a5 en 50 heures.

les performances sont dans I'ensemble similaires a ceied.&#.S.S. De son cété, CANGAROO llI
(Enomoto et al. 2006) est composé de quatre télescopes)'nmibeux date de la premiere phase de
I'expérience (Ebisuzaki & et al. 1991) et n'est plus utili#&nsemble 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 capableati en 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 l'infortizen temporelle le long de I'image des gerbes
atmosphériques (Tescaro et al. 2008). A n de béné cier demtages de la stéréoscopie, MAGIC a
construit un télescope identiqgue au premier, opératiodaplis 2009 (Moralejo 2009) ; MAGIC Il est
représenté sur la gure 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 del400pixels est prévu pour 2011 et congu pour atteindre une éneegiil de
30 GeV (Yadav & for the HIGRO collaboration 2009).

Les caractéristiques techniques et les performances ffl@®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 téEseopermis de dé nir I'astronomie des 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'erpéravec I'ajout d'un télescope de 28
m de diamétre au centre du réseau actuel, doté de la mémeliegiende déclenchement que H.E.S.S.-
[, mais de mémoires analogiques plus évoluées. La surfagehigsante de ce nouveau télescope est
de 600n?. Sa caméra tient dans un cylindre 88 m de diamétre et offre un champ de vue de
3:5 . La distance focale a laquelle elle est xée est3fem, choisie de maniére a ce que la quantité
de bruit de fond de ciel collectée par chacun des 2048 pixiidasméme que celle collectée par les
pixels des quatre autres télescopes. L'utilisation de 51L& -l 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 etaib#ité de l'instrument d'un facteur 2. En
cours d'installation, H.E.S.S.-Il devrait prendre sesyigges données en 2012.

5.2.3 Voir grand : construire un observatoire mondial

La prochaine étape prévue dans le développement de I'astiien des trés hautes énergie est CTA.
Ce projet international, rassemble deux réseaux de tgdescain pour I'hémisphére sud, principalement
orienté vers |'étude du plan galactique, et un pour I'héinége nord, dédié aux sources extragalactiques.
CTA reprend comme base la technologie de la génération llctie détecteurs, maitrisée et ef cace,
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 éa exibilité, 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 midtlps régions du ciel couvertes et augmente
la capacité de balayage de l'instrument — qui, dans le deeneitragalactique, fait actuellement dé-
faut a l'astronomie des tres hautes énergies. La con guration exacte du réssagneore en phase
d'étude, mais la faisabilité des objectifs a atteindre adé¢ véri ée par simulation Monte Carlo pour
des réseaux rassemblant plus d'une soixantaine de téEsciyec un si grand nombre de télescopes, le
challenge réside dans l'industrialisation de toute lamhale construction en maitrisant les colts et dans
l'automatisation de l'utilisation du réseau.

D'autre part, et contrairement aux réseaux de télescopaslacCTA sera un observatoire, ouvert a
des propositions d'observation extérieures au consortairdont les données seront rendues publigues.
Celaimpligue la mise en place d'un centre de données scjeas qui fournira des données pré-traitées,
les outils d'analyse et la possibilité de venir se formenu Iilisation.

Le projet CTA, sa conception technique et ses objectifstigigies 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 con guration jeggrometteuse d'apres les
simulations (b). Sur la gure (b), la taille des cercles esbportionnelle au diamétre des 59 télescopes
utilisés pour cette con guration a savoir, 7m, 12m et 24mtr&is de (CTA Consortium 2010).
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5.3 Les sources détectees par les ACT : points forts

Cette section présente les points forts des résultats dm&xation actuelle d'ACT.

5.3.1 Sources galactiques

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

— La premiere source détectée aux trés 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 @u&0dsources identi ées et au moins
une dizaine de candidats. Ces nébuleuses de pulsar sowidesss— en grande majorité étendues,
alors que le Crabe reste une source encore ponctuelle pstrohomie — associées aux pulsars
d'ages allant d'environ quelques milliers d'années a quedgdizaines de milliers d'années. Les
dimensions physiques de ces objets, révélées par HESSasesrt impressionantes, allant de
guelgues parsecs a plusieurs dizaines de parsecs. En rdyonrs 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 lorggdiende (via processus synchrotron)
comparé a celui des particules responsables de I'émissiamp@@n-inverse au TeV. L'observation
de ces PWN aux tres hautes énergies associée a celle dansnteeghes rayons X permet de me-
surer le champ magnétique de ces objets. Il a été ainsi dééngque la densité d'énergie contenue
dans les particules au sein de ces sources est beaucoumphusante 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 TeMpR.S.S., prouvant I'existence de
particules accélérées a des énergies supérieures a lmeagaleV 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. aD08e dernier constitue le premier
objet de ce type découvert a partir de l'observation au te@ges énergies puis identi € en radio.
Si l'accélération de particules est avérée dans ce typget®lla question de la nature de ces par-
ticules — leptons ou hadrons — n'est pas tranchée. Cependartibservations de quelques SNR
assez vieuxx 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 hadeohiq effet, puisque les électrons
perdent leur énergie par rayonnement synchrotron plugquifs n'en gagnent par accélération,
les SNR assez vieux sont considérés comme peu ef caces poéléeer les électrons a de trés
hautes énergies ; I'émission observée au TeV venant de ¢ets gsovient donc trés probable-
ment de l'accélération de protons ou de noyaux. L'obsepuadiux trés hautes énergies des nuages
moléculaires vient renforcer cette idée puisque cettestanisigne l'interaction de protons ou de
noyaux accélérés avec la matiére des nuages moléculaires.

— Trois systémes binaires ont été clairement identi és @uoe PSR B1259-63 est certainement un
systeme binaire de type PWN. Il est visible aux trés hautegsg@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#decélération et d'émission des
deux autres, LS 5039 (Aharonian et al. 2005b) et LS 1+61 30Bg et al. (2006c), Acciari et al.
(2008b)), ne sont pas encore clairement déterminés.

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

— Lacollision des vents puissants des étoiles massivesgippiroduire des chocs capables d'accéle-
rer des particules a des énergies supérieures au TeV. Qegtterprétation possible de I'émission

observée par H.E.S.S. en provenance de I'amas d'étoilesiveasVesterlund 2 (H.E.S.S. Col-
laboration et al. 2010b), mais la découverte d'un pulsgar Fermi a rendu ce scénario moins
intéressant que celui d'une émission de type PWN.

— Au centre de la galaxie, une source ponctuelle est détaes@etrois contreparties possibles — dans
la fenétre d'erreur de la résolution angulaire de H.E.Si#d de ses contreparties, le SNR Sgr A,
est exclue avec un grand degré de con ance grace a des otimesvdurant 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 agpli¢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 dibeCen 1989, la seconde source
découverte au TeV est le blazar Mkn421 (Punch et al. 199)uBeprés d'une trentaine d'AGN a été
détecté avec les ACT. L'émission de ces objets aux trés hidutergies est atténuée par I'absorption due
au fond diffus infrarouge — une absorption qui augmente &velistance — mais I'effet d'horizon créé
décroit rapidement comme |'énergie diminue, d'ou la nét&@skinstruments avec des seuils en énergie
plus bas. Malgré des distances bien plus importantes, tienans sursauts d'activité certains AGN sont
cependant dix fois plus brillants que les sources galagsidas 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 remialepuaont des galaxies a ambée d'étoiles
NGC 253 (H.E.S.S. Collaboration et al. 2009) et M 82 (VERIT&S8Ilaboration et al. 2009), dont la
détection con rme le lien entre la production de rayons cggies et la formation, vie et mort des étoiles
massives.

4La détection par Fermi d'une cinquantaine de pulsaet 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, l'observation des sources ageAdd?! s'effectue en mode pointé en
raison de leur champ de vue restreint. Le choix des sourcésener est donc fortement orienté par
les observations aux autres longueurs d'onde. Parce quiilre des longueurs d'onde contigués a celles
des ACT et parce qu'il observe principalement le ciel en moalayage Fermiconstitue 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'AGH cbapitre est principalement consacré a la
description des instruments a bord du sateHgemi.

Dans une premiére section, l'historique des différenteli@ls de I'astronomie est brievement
passé en revue. Le seconde section prédearai ainsi que les caractéristiques et performances de son
instrument principal, léarge 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 legé@sede20 MeV a1l GeV et détecte trois
sources galactiques : le Crabe, Vela et Geminga. Entre 19@B2, COS-B observe le ciel @® MeV a
6 GeV; il détecte 25 sources dont la premiére extragalactiqublalear 3C 273 (Bignami et al. 1981). En
1990, le lancement dGompton Gamma-Ray ObservatqyGRO) marque un tournant dans ['histoire
de l'astronomie . A son bord, 4 instruments : BATSB(rst And Transient Source Experimedédié
a l'observation des GRB ent&0 keV et 100 keV, OSSE Qriented Scintillation Source Experimeiofui
observe entr&0keV et 10 MeV, COMPTEL (maging COMPton TELescopgour les delMeV a
30 MeV et surtout l'instrument phare, EGREEfergetic Gamma-Ray Experiment Teles¢gmnsible
aux énergies da0 MeV a30 GeV et qui découvre 270 sources (Hartman et al. 1999). Cettaéanisst
interrompue en juin 2000 suite a la perte de deux des tromsgppes du satellite et a I'épuisement du
gaz dans la chambre a étincelles dEGRET.

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

Actuellement deux satellites couvrent les énergies au deld0 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 eBireV 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 cn?) et son calorimétre (1.5 longueurs de radiation) plus gelii conférent une sensibilité de
l'ordre de celle d'EGRET.

Pour étre complets, signalons que le lancement d'AM&dpHa Magnetic Spectromeleet son
installation sur la Station Spatiale Internationale satti@llement prévus pour la n février 2011. Dédié
a la mesurer du ux de rayons cosmiques, son spectromeétigehmettra aussi de mesurer legntre
1 GeV et 300 GeVavec une sensibilité trois a quatre fois moins bonne que delfermi.

6.2 Le satellite Fermi

Le satelliteFermia été lancé en juin 2008. Il est composé de deux instrumeatsAT (Large Area
TelescopgAtwood et al. (2009)), présenté dans le paragraphe suidant la sensibilité est environ
dix fois supérieure a celle dEGRET, et le GBNs&mma-ray Burst MonitgrMeegan et al. (2009)) —
composé de 12 détecteurs d'iodure de sodium et de deux eldéteciu germanate de bismuth placés
autour du satellite — dédié a I'étude des sursauiSRB).

Fermiobserve85%du temps —il est désactivé lors du passage au-dessus deféinsud-atlantique,
car la faiblesse du champ magnétique terrestre dans cgittergoumet le satellite a un ux de rayons
cosmiques important, susceptible d'endommager certansed composants. Il fonctionne principale-
ment en mode balayage du ciel mais posséde également un roiode gt il est capable de se diriger
automatiquement en cas de détection d'un GRB. En mode lggdagan large champ de vue — qui couvre
20%du ciel — lui permet d'observer tout le ciel en moins de trasites.

6.2.1 LeLAT

Le LAT, schématisé sur la gure 6.2.1, est un télescope & dieaires. |l 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 di& fogs données qu'il enregistre sont récupérées
toutes les trois heures, aprés un premier ltrage réalisérd Hughes et al. 2007) pour minimiser
l'information a transmettre étant donnée la bande passasteinte.

Le LAT est sensible aux énergies er2@MeV et300 GeV. Au dela del GeV et au centre du champ
de vue, la surface effective de collecte, qui tient compt&adaéponse de l'instrument et de la chaine de
reconstruction des événements, est de l'ordré ohé.

Le trajectographe

Le trajectographe convertit le incident en paireg et enregistre leur passage pour déterminer la
direction d'arrivée du . La production de paires se fait dans de nes feuilles de $terg(un matériau
au numéro atomique élevé a n d'augmenter la probabilitétdiaction du ), intercalées entre les détec-
teurs de particules chargées : des pistes de siliciititcdn Strip DetectarSSD). La détection en trois
dimensions de la particule est assurée par I'arrangemer@ 8B, empilées perpendiculairement les unes
par rappobtiux autres. La résolution angulaire du LAT vanidonction de I'énergi& du incident (en
gros enl= E, avec une légére dégradation aux énergies les plus haded®)rdre de5 a100 MeV et
incidence normale, elle s'améliore signi cativement a teagénergie avec une résolution@& pour un

del1l0GeV.
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Le calorimétre

Le calorimétre mesure I'énergie déposée parelesie la cascade initiée dans le trajectographe qui
permettra de remonter a I'énergie duincident. Il est constitué de 16 modules (un par tour) chacun
contenant 96 cristaux de lodure de Césium dopé au Thallium tsquels 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. Chaqwtatrest recouvert d'un matériau ré échissant
et équipé a chacune de ses extrémités de deux diodes : ueeppeti mesurer les grands dépobts d'énergie
(entre2 MeV et 74 GeV), et une grande qui permet la mesure des faibles énergidsy@é0 MeV) avec
une grande précision. Le fait d'avoir un jeu de diodes a charémité du cristal permet de déterminer,
par comparaison des intensités lumineuses, la coordoonégudinale du lieu d'interaction entre la
particule et le cristal. Grace a cette information suppldtaiee, la cascade initiée par leest reconstruite
en trois dimensions jusque dans le calorimetre. Les caisidf@es de cette cascade sont alors utilisées,
en plus de la mesure de l'intensité lumineuse dans les différcristaux, pour améliorer la reconstruction
de la direction et de I'énergie de I'événement. Pour les @iote basse énergie, I'énergie déposée dans
le trajectographe est également prise en compte au moméntat®nstruction. La résolution en énergie
obtenue est de I'ordre df)%au dela del GeV.

Le bouclier anti-coincidence

Situé au-dessus de I'atmosphére terredteemi est bombardé en permanence par le rayonnement
cosmique, principalement constitué de particules charggei déclenche le LAT (pour chaquele
détecteur recoit®® a1 particules chargées). La sensibilité de Fermi est attgidtee & un rejet ef cace
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 pigises, traversés incognito par upnmais
dans lequel une particule chargée dépose une partie de sagieeriJn dépbt d'énergie dans I'ACD,
en coincidence avec une détection dans le trajectograpleecatorimétre, 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 ef cacem@aB7% des particules chargées.
Le bouclier est concu de maniére a réduire le phénoméneodigiit? qui peut se produire pour les
les plus énergétiques (GeV) si les pairee ressortent du détecteur et par conséquent déposent de
I'énergie dans I'ACD. Grace a sa segmentation, I'ACDFemi est capable de déterminer si la particule
entre ou sort du détecteur et permet au LAT d'étre sensibidautes énergies.

6.2.2 Survol des résultats dé&ermi

Sans entrer dans un bilan scienti que exhaustif du LAT, quet chiffres, et une carte du ciel (voir
gure 6.2) permettent de prendre la mesure de la moissongsidtaés fournis par l'instrument. En un an
d'observation, prés de 1500 sources ont été détectées &lalo2010e).

La grande majorité ( 80%) des regus par le LAT provient de I'émission diffuse de notre gada
produite par l'interaction des rayons cosmiques avec legy@sl 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 p&aagique.

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 pudsadétectés paFermi. En seulement 6 mois,
Fermi a détecté 46 pulsars, dont 16 ont été détectés saitisdtinn des éphémeérides radio (Abdo et al.
2009c), c'est-a-dire en recherchant les périodes a I'deefiglind search’). Et, pour la premiére fois,
I'émission de huit pulsars "milliseconde" a été mise en évidence (Albah @009d). 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 situéegm@es la derniére ligne de champ ma-
gnétique fermée — par opposition au modetdar Gapdans lequel I'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 diéteteux galaxies a ambée 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 audgdagontinu 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 deni&pe nova détectée en(Abdo et al.
2010f).

2Un phénoméne qui avait justement dégradé les performatE&RET & 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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L'expérience H.E.S.S. : présentation et
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Chapitre 7

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

L'expérience H.E.S.S. est constituée d'un réseau d'imeg€herenkov 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 perdote 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, laalepie site de I'expérience H.E.S.S.
(voir gure 7.1) regroupe les caractéristiques optimaldsa détection des par imagerie Cherenkov.
La faible densité de population (un a deux habitants pamniéloe carré) et I'éloignement de toute ville
garantissent une pollution lumineuse arti cielle minimaA 1800 m d'altitude, l'instrument est idéa-
lement placé pour observer le développement des gerbes dest I'énergie se situe entrl00 GeV
et plusieurs dizaines de TeV. Le climat semi-désertiquee afiexcellentes conditions météorologiques ;
I'atmosphére est pure et les pro Is de températures et desjmes — nécessaires pour évaluer l'absorp-
tion de la lumiére Cherenkov — sont connus grace a des étedd4s3D 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°%) 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 sonepaglils instruments présents sur le site.
Une station météo installée a quelques métres des télespepmet les contrdles réguliers de I'atmo-
sphere nécessaires pour évaluer les conditions d'obgarvaga pression, la température, la direction et
la vitesse du vent sont mesurées et enregistrées en méme geimpes données. Un radiométre infra-
rouge détecte l'arrivée de nuages sur le site. La répartites 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 l'aide d'un récepteur comgias@ caméra CCD installée sur le site et de
photodiodes luminescentes (LEDSs) installée3&m, sur le plateau du Gamsberg. Par ailleurs, chaque
télescope est individuellement équipé d'un radiométraaiuge 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 lamgudonde 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 IIl, un autre télescoptque, qui fait partie d'un réseau (voir
cite2003PASP..115..132A) destiné a I'observation desasiis 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 l'expérience H.E.S.S. sont séwékes axes nord-sud et est-ouest, aux
coins d'un carré dd20mde c6té (voir gure 7.1). Un tel maillage assure une présdnéguente de
plusieurs télescopes dans le cone de lumiere Cherenkoe dhéme 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 éedeet discrimination -hadron. Par ailleurs,
cet éloignement permet le rejet des événements muortiquése déclenchent qu'un seul télescope.

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

Les dispositifs principaux qui composent les télescopesuetsire, 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 al17s

Vitesse de déplacement maximale 100 min 1

Vitesse du vent maximale autorisédd60kmh 1
- pendant la prise de données 50kmh 1
Précision de pointé 0:01

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

7.2.1 La structure de chaque télescope

La structure des télescopes (voir gure 7.2 et Bernlohr ef2003)), en acier et donc trés rigide, est
de type alt-azimutal. Ses caractéristiques sont résuneéesld 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 vergele Elles sont utilisées pour les corrections
de pointé par suivi d'étoiles (en comparant l'image forméasichacune des caméras, voir Guy (2003)
pour une description détaillée de la méthode) et pour Fedigent des miroirs dont dépend la résolution

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

(a) La calotte sphérique et ses 380 miroirs.

(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 ré ective composée de 388ins1 xés sur une calotte sphérique de
13 mde diameétre. Ces miroirs circulaires 6@cmde diametre sont en verre aluminé avec une couche
protectrice d&SiO,. La ré ectivité des miroirs, initialement de 'ordre @9% a diminué d'enviror0%
du fait des intempéries et du sable emporté par le’vérmat calotte sphérique sur laquelle sont placés

%La ré-aluminiage progressive des miroirs a commencé co@edo, les données de cette thése ne sont pas concernées.

70



Les télescopes du réseau H.E.S.S.

les miroirs a une focale d&5m. Les miroirs y sont positionnés selon le montage Daviese@aivoir
gure 7.4b) qui est un compromis entre le montage minimigamisochronisme 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@Gkev (Whipple, CAT).

Chaque miroir est xé a la structure par un dispositif triatagre dont deux des points d'attache
sont mobiles et peuvent étre actionnés a distance (voire gu4c). Ce systeme permet I'alignement des
miroirs. En orientant chacun d'eux, l'image d'une étoilé pojetée sur une plaque située dans le plan
focal du télescope, observée par la caméra CCD au centrestitedture. L'alignement est réalisé lorsque
les 380 images de I'étoile choisie se superposent. Le psasesst entierement automatique, mais n'a
pas besoin d'étre effectué chaque année étant donnéedéide la structure.

Sur le plan focal, I'étalement de I'image d'une source paetie (PSF) est dé ni par le cercle conte-
nant80%de l'intensité de I'image. La PSF d'un miroir individuel ed¢ 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 optiqueeetélévation 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 PS&26lpar an. Quoi qu'il en soit, la PSF de
I'ensemble des miroirs d'un télescope reste toujours ietée a la taille des pixels de la caméra. Plus
de détails sur l'optique des télescopes, l'alignement diesirs et la PSF sont donnés dans Cornils et al.
(2003).

7.2.3 Les caméras

Chaque caméra (voir gure 7.4) est composée de 960 phottipiicateurs (PM) assemblés pour
former une pixellisation sur un réseau en nid d'abeille.rRme distance focale dEb m, ils conférent

FIG. 7.4:La premiére des caméras H.E.S.S. au moment de son insialkxti 2001
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a la caméra un champ de vue Sle Regroupés par 16, les PM sont reliés a trois cartes élégtres le
tout étant xé dans des structures rigides appelées tir@ies 60 modules indépendants, aussi bien au
niveau mécanique qu'électronique, facilitent la maintex@gade la caméra.

Devant chague PM, un cdne de Winston est chargé d'augmentetiéction de lumiere en élargis-
sement le champ vue des PBt16 ) et aussi de minimiser la lumiére d'albédo (rejet des photrec
angle d'incidence> 30 ).

L'électronique d'ampli cation et de déclenchement de langaa est gérée directement au niveau lo-
cal (c'est-a-dire dans chagque caméra). Seules deux bregums la relient a I'acquisition centrale pour
transmettre les données et communiquer avec le systémeldmciiement stéréoscopique. La gestion
du signal en local est con ée aux trois cartes électroniqdesix analogiques et une "slow control"),
installées dans chaque tiroir. Les deux cartes analogigéiesit chacune l'information de 8 PM. Elles
ampli ent et enregistrent le signal sous forme analogiqueés le numérisent en cas de déclenchement.
L'ampli cation électronique comprend deux voies, la voiasbgain 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 con ées les communications entre les tiroirf&kctronique centrale de déclenchement de
la caméra. La carte "slow control" formate les données aeamtenvoi au systéeme d'acquisition local.
Elle sert également a con gurer, transmettre et lire leapetres de contréle de la caméra (seuils de
déclenchement, tension des PM...).

7.3 Leslogiques de déclenchement

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

Pour sélectionner les données qui vont étre enregistéegstéme stéréoscopique a deux stades de
déclenchement (voir Funk et al. (2004)). Le premier estlJ@aniveau de chaque caméra, qui examine
le signal recu et décide de son propre déclenchement si nedeasse 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 emaalogiques qui conservent
I'historique des dernieres28 ns le temps d'élaborer la décision locale de déclenchemenitr préparer
cette décision, chacune de ces cartes compte le nombreals gix, dans un méme temps, recoivent un
signal supérieur au seuil xé, équivalent a 4 photo-élawrdCette 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 aiéatent des pixels sur I'ensemble de la
cameéra, tandis que les photons Cherenkov d'une gerbe atéigpe touchent des pixels voisins. La
taille des secteurs est choisie de maniére a contenir lgndigne 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'ef cacité deldnchement 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) appant a un méme secteur.
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En cas de déclenchement local le module de la caméra préxierdule central du réseau de téles-
copes et les tiroirs. Dans ces derniers, I'échantillonregeéte pour permettre la lecture des mémaoires,
la numérisation et I'enregistrement des données dans lalmatk gestion de la caméra. La lecture
des mémoires analogiques se fait sur une fenétre6des 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 s qui suivent ce déclenchement local, le module de la camérpas recu de signal
de con rmation du systeme central, la numeérisation et bgistrement des données sont arrétés. Ces
5:5 s 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 recouvrememudeignal sur une fenétre d@ nsminimum
(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 aaetélonc I'énergie seuil du dispositif
sans augmenter le taux d'acquisition d( au bruit de fond ele Elle réduit également le bruit de fond
muonique composé d'événements qui ne déclenchent géménaiequ'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
con rmation a lI'ensemble des télescopes. Un numéro d'éneard est établi. Les données des caméras
ayant participé a la coincidence sont transférédg 6 ) et enregistrées. Le temps mort total en cas de
détection d'un événement en coincidence esd4igs (ordres d'interruptions et processus d'acquisi-
tion). Le temps mort total du systéme est de I'ordrel@@&opour le taux d'acquisition nominal du réseau,
soit 300Hz

7.4 La calibration des données

Pendant la prise de données l'information relative a chaamygmement 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 signalnegli& sur deux voies de gains différents et
numeérisé par un ADC (Analogic Digital Converteur).

Pour retrouver les informations physiques relatives &f@ment, c'est I'amplitude en photo-électrons
de limage qui est utilisée. La calibration est I'étape gaiipet de déterminer la valeur des paramétres
nécessaires pour retrouver cette amplitude a partir dedéiquo en 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 endtfai®e 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 informatiaegistrées dans les runs d'observations, en
utilisant uniqguement les parties de la caméra non touchaida fjumiére 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 dé C).

7.4.2 Lesgains

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

7.4.3 Lef cacité relative des pixels

Les différences de ré ectivité des cones de Winston, d'aetité des photocathodes et d'ef cacité de
collection des photo-électrons de la premiere dynode sahtiiune ef cacité de collection de la lumiere
variable d'un pixel a l'autre. L'inhomogénéité résultanteit étre corrigée pour éviter les biais lors de la
reconstruction des événements.

Pour mesurer I'ef cacité relative entre pixels, la camésaéelairée uniformément avec une intensité
suf sante pour dominer la lumiére d'albédo et le signal dagure pixel est converti en amplitude de
photo-électron. Le coef cient de correction d'ef cacitéudh pixel est alors dé ni comme le rapport entre
I'amplitude mesurée sur ce pixel et celle mesurée en moypanpixel sur I'ensemble de la caméra. Ces
coef cients, dits de " at- elding”, sont indépendants da température, et stables sur des périodes de
plusieurs semaines.

7.4.4 Lef cacité de collection optique

L'ef cacité de collection associée a la transparence dedssb atmosphére, la ré ectivité des mi-
roirs et I'ef cacité des pixels, est mesurée en utilisarst é&enements muoniques. En effet, la quantité
de lumiére Cherenkov attendue dans les caméras lorsqu'om passe a proximité d'un télescope est
connue. Ce type d'évenement est facilement identi ablentétlnné la forme annulaire ou en arc de
cercle (selon le paramétre d'impact) de I'image dans la carféir Vacanti et al. (1994) pour I'étude
de la calibration des télescopes Cherenkov par utilisad®ta détection muonique). La comparaison
entre I'amplitude attendue et celle mesurée fournit uneuneede I'ef cacité de collection optique de
l'instrument. Au début du fonctionnement a plein régime éseau, I'ef cacité de collection de chaque
télescope était de l'ordre d%d'une valeur de référence (que nous appellerons par larsoitenale)
associée a un instrument idéal. Du fait principalement geite de ré ectivité des miroirs, cette ef ca-
cité a diminué pour atteindre début 2010 une une valeur d@md0%inférieure. La ré-aluminiage des
miroirs, actuellement en cours, va permettre de retrounerafi cacité 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 annéefignentdes thématiques : les

AGN, les sources extragalactiques étendues (EEGO), lydgéadu 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 patés 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 photonde trés haute énergie est une affaire délicate. Le signglues
tons Cherenkov des gerbes électromagnétiques est ténsianesi noyé dans le bruit de fond di aux
évenements hadroniques, muoniques et la lumiere diffusgelluLa nécessité d'avoir des conditions
d'observation optimales impose a I'expérience un tempgskovation limité et un systeme de déclen-
chement qui permette de I'exploiter au mieux. La logiquatreé 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 82 sous I'horizon — la présence d'éclairs, méme lointaingrifit
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 daaoémpues pendant 3 a 4 nuits tous les 28
jours.

Il serait possible d'observer lorsque la Lune est petiteigrirdiant le gain des PM mais au prix d'un
vieillissement plus rapide de ces derniers et d'une anath@e able 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 déltaggaciés a differentes thématiques scien-
ti ques. Dans chaque groupe de travail (voir tableau 7.8} dbjets sont proposés a I'observation par les
membres de la collaboration. et classés en fonction de t@anpel de détection et de leur intérét scien-
ti que. Une sélection est réalisée par le comité d'obseovesur la base de ces classements de maniére
a couvrir les différents objectifs des groupes de travailadiie année, le temps utile d'observation est
donc réparti entre les différentes thématiques (voir tablé?2). La modi cation du planning d'observa-
tion est possible en cas d'activité importante pour lessmivariables — 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 trancheegirdn 28 minutes appelées "runs".
Chaque run d'observation est généralement dédié a une saulee, ponctuelle ou étendue, ou a une
partie du ciel (balayage du plan galactique). Il existe iadss runs techniques, plus courts, consacrés a
la calibration des télescopes (voir 7.4) et a I'améliomatie la précision du pointé. Les mesures dédiées
au suivi de I'atmosphere sont effectuées pendant la prisitodieées.

Les informations enregistrées pendant les prises de denmeeésentent 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'R@irola France et I'Allemagne, ou les copies
réalisées sont utilisées pour des calibrations indépéeslan

7.6 Sélection des runs

Pour l'analyse des données, une sélection sur la qualitbudesest réalisée. Les runs sont sélection-
nés sur des criteres dépendant des conditions météoroésgit 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 ef cacité optiquegreshe d'une valeur de référence lorsque
les conditions météorologiques et hardware sont bonnesyvaleur trop faible est caractéristique d'une
moindre qualité des données. Ainsi, les runs dont le tauxédkedchement corrigé est supérieufo
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 contrahis$ant des inhomogénéités pathologiques lors
de la prise de données, comme le passage de nuages dans fedshane ou des problemes techniques.
D'autre part, en nombre trop important, les pixels défeaxusuisent a la reconstruction de l'image des
gerbes, mais I'élimination d'un télescope sur ce critereadne la perte d'informations de moins grande
gualité mais cependant toujours utiles. En guise de comiprdes télescopes dont le nombre de pixels
défectueux — absence d'informations venant des deux vaaespll cation — 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 fégdestartaines nuits d'observation ne
s'effectuent pas avec l'ensemble du réseau) et passantiléses 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

L'analyse des données : reconstruction et
discrimination des évenements

L'analyse des données commence par la reconstruction ég®taéfrie de la gerbe en faisant I'nypo-
thése que celle-ci est initiée par umt par la reconstruction de I'énergie de celui-ci. Vientetes!'étape
de discrimination entre leset les hadrons par I'application de coupures sur certairenpetres qui per-
mettra de maximiser le signal par rapport aux uctuationdduit. En n, 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 dé nissant une ou plusieurs régionsiuhparaison en dehors de la source.

La discrimination représente la dif culté majeure lors @mblyse 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 cardesr@éns (dont I' indice spectral 3:3) ne
deviennent dominants qu'en dessous de quelques dizain€g\dec'est-a-dire sous le seuil actuel de
H.E.S.S. Il faut noter que les expériences Cherenkov ne giegnt pas d'identi er avec certitude les
évenements ni de rejeter les rayons cosmiques chargés avec pr&8@éd'ef cacité — contrairement
aux détecteurs a bord des satellites, dotés d'un boucltecaimcidence ; les étapes de discrimination et
d'évaluation du fond sont donc cruciales.

Il existe différentes méthodes d'analyse. La plus classigst basée sur I'étude morphologique de
I'image des gerbes a travers la construction des paramditeede Hillas, initialement développée pour
I'expérience Whipple. Une deuxieme méthode reprend cedleeldppée pour 'analyse du télescope
CAT et utilise un modele semi-analytique de gerbe électgmatique (voir Le Bohec et al. (1998) et
de Naurois & Rolland (2009) pour l'adaptation de cette tégh@ pour H.E.S.S.). Toutes deux ont été
adaptées pour prendre en compte la stéréoscopie. Une&mneisspécialement développée pour l'ex-
périence H.E.S.S, utilise I'ensemble des informationstits par la stéréoscopie et la haute dé nition
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 Trggour la discrimination —hadrons permettent une
meilleure extraction du signal et sont particulieremerataiéles a la détection des sources les plus faibles.

L'analyse utilisant les parametres de Hillas pour la retroiction 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 l'analyse,
les étapes de reconstruction géométrique, de détermirggiténergie, de discrimination et d'évaluation
du fond résiduel sont présentés.



L'analyse des données : reconstruction et discriminatesméyénements

8.1 Les Simulations

En I'absence de faisceau test, les simulations constitwesi&tape nécessaire pour la mise au point
des méthodes d'analyse citées ci-dessus ainsi que poutelardéation 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 initi€éesegarpuis la réponse du détecteur.

8.1.1 Simulation des gerbes atmosphériques

Les gerbes atmosphériques initiées par des ray@smt simulées a I'aide du logiciel KASKADE.
Ce dernier a été développé par Kertzman & Sembroski (19%tnétioré par la collaboration H.E.S.S. —
voir Guy (2003) et Guy & Vincent (2000). Le développement desbes est reproduit en tenant compte
des sections ef caces des différents processus a I'ceuvreduption de paires, bremsstralung, pertes
d'énergie par ionisation, diffusion multiple des élecsoet diffusions élastiques — avec un prol de
densité et un champ magnétique qui correspondent a celiieddiesH.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 xes sont utilisées pour lerdéhation des fonctions d'instrument (voir
le paragraphe 9.1.2) et des spectres en loi de puissancéquiumisation des coupures appliquées lors
de l'analyse ainsi que pour contrdler la reconstructiorcspée (voir le chapitre 9). Les simulations sont
réalisées dans I'hypothése d'une source ponctuelle oéseatans le ciel a des angles zénithaux variés (de
0 a70, par pas de 0.05 en cosinus de I'angle) pour reproduire fE&setites conditions d'observation.

8.1.2 Simulation de l'instrument

Le logiciel SMASH (voir Guy (2003)) reproduit la collectipte traitement et I'enregistrement du
signal, en simulant entierement l'optique et I'électraréqdu détecteur. Les informations relatives a
chaque photon Cherenkov — origine et direction de propagatisont lues dans les chiers de sortie
des simulations de gerbes. La ré exion sur les miroirs, féugctivité et celle des cbnes 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 dédgelordre de10® 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-atdimincidence entre les télescopes du réseau),
la création du signal en charge, son ampli cation sur legvdias gain et haut gain et sa conversion en
pas ADC. A ce stade, les paramétres déterminés lors de atadn 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 l'analyse consiste a construire paagush évenement l'image de la gerbe
atmosphérique vue par chaque caméra. A l'aide des coetsiga conversion mesurés lors de la phase
de calibration (voir 7.4), la charge en p.e. de chaque pstaliéerminée a partir du signal mesuré.

A nde minimiser la présence de photons provenant du bruibdd de ciel, trois niveaux de sélection
(S1, Sz etn , avecS; < S») sont appliqués sur I'amplitude en photo-électrons de weguxel des
caméras. Les pixels dont I'amplitude est inférieur®;&ont éliminés, ceux dont la charge est comprise
entreS; etS, sont gardés si au moins un proche voisin a une amplitudeisupg€rS,. Pour l'analyse
utilisée dans la partie IV des seuils en charge de 5 photiiréles pourS; et 10 photo-électrons po®
sont appliqués, correspondant a la con guration Hitéass;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 Hillag.et | représentent les demies largeur et longueur de
I'ellipse. La distance angulaire entre la direction d'arrivée reconstruite de la gerbe et lasition de la
source est aussi représentée.

positionné a moins d& du piédestal sont rejetés — otcorrespond 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 chague image, I'axe principal,
la position du barycentre, la largeuret la longueur | de cette ellipse ainsi que I'amplitude de I'image
en photo-électrons constituent les parameétres de Hillésdstlors 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 I'amplitude en photo-électrons et la position alydentre de I'image dans la caméra. Pour
s'éloigner du seuil de déclenchement ou I'on est sensibtelattuations du bruit de fond de ciel et ot les
erreurs systématiques de calibration sont plus imporanteseuil minimal pour I'amplitude en charge
de chaque image est xé; sa valeur dépend de la con guratiamedlyse choisie (voir le paragraphe 8.6).
Cette coupure permet par ailleurs de rejeter une partie viyseéents hadroniques (tout en sacri ant
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 legasdont 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 plusieuest®pes, voire de certains évenements si
elle conduit a une multiplicité (c'est-a-dire le nombre ééescopes participant a la reconstruction de
I'événement) inférieure a deux.

8.2.3 Lareconstruction géométrique

A partir des parametres de Hillas relatifs aux images d'udeegerbe prises sous différents angles,
la direction d'arrivée et la position du pied de gerbe de cleagvénement sont reconstruites.

79



L'analyse des données : reconstruction et discriminatesméyénements

FIG. 8.2:Schéma de la reconstruction de la direction d'arrivée dincident et du pied de gerbe a partir
des images prises par les différents télescopes. Le paiger¢ gure a) représente la superposition du
centre du champ de vue de chaque caméra. Les points orantdsustet les étoiles ( gure b) repré-

sentent, respectivement, la projection dans le plan petigeiaire 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 limage d'une gerbe électromagnétique issue

-+ d'un de200 GeVreprésentees en fonction du
JDF parameétre d'impact, pour un angle zénithal de
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JF% dant a70%de la valeur nominale et une con -
guration d'analyse standard.
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La direction d'arrivée du incident

Dé nissons un repére "nominal”, tangent a la vo(te célestentré sur la direction de pointé. Le
centre de chaque pixel d'une caméra représente un azimuatagigle 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 daggsechaméra. Les grands axes des ellipses
ajustées sur les images des gerbes pointent vers la direkigivée du incident. La direction d'arrivée
peut donc étre déterminée par l'intersection de ces graxels(@oir gure 8.2(a)).

Du fait des uctuations de charge, les axes principaux nerssent pas en un point. En pratique,
I'estimation standard de la direction consiste a calcidembyenne pondérée des intersections, pour
des images prises deux a deux. Le coef cient de pondératiendpen compte I'angle entre les axes
principaux des deux ellipses, leurs charg@s €t Q; ), leurs longueursl(jetL ;) et leurs largeursW; et
W;) tel que :

1.1 1w, w1

_ + = —+ —

Q  Q Li L

Cette pondération maximise la participation des couplenatjes pour lesquels I'angle entre les axes
principaux est proche d#0 , les charges importantes et les images allongées (donxegdi@n déter-
minés).

Cij = sin( ij)

Pied de gerbe et parametres d'impact

Le pied de gerbe est dé ni comme lintersection entre I'axela gerbe de la particule incidente et
le plan perpendiculaire a sa direction d'arrivée. Les pa&taes d'impact représentent la distance, dans
ce plan, entre chaque télescope et le pied de gerbe. Danarc@gipendiculaire, 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 positionetlig¢ gerbe (voir gure 8.2(b)). Ici encore,
I'intersection ne se fait pas en un point et le pied de gerbdéisrminé a partir de la moyenne pondérée
des positions obtenues en utilisant les images deux a deanperidération favorise les couples pour
lesquels l'intersection est la mieux dé nie.

8.2.4 Lareconstruction en énergie

Pour un parameétre d'impact donnéla chargeQ mesurée dans l'image de la gerbe est fonction de
I'énergie du gamma incident. A partir des simulations dégs®électromagnétiques, les distributions des
charges en fonction des paramétres d'impact sont déteesp@ur différentes énergies (une distribution
typique est représentée sur la gure 8.3), et ce pour diffi@®valeurs de l'angle zénithal d'observation,

81



L'analyse des données : reconstruction et discriminatesméyénements

FiG. 8.4:Distribution des variables réduites pour des évenemersisnulés (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 caonféet) et de I'ef cacité optique. Pour
chaque événement, les jeux de valeu@s; g relatives a chacune des images permettent, par lecture
des distributions simulées, de retrouver I'énergie docident.

8.3 Discrimination entre les hadrons et les

Les hadrons qui pénétrent dans I'atmosphére produisergeitbss plus dispersées que celles initiées
par un de trés haute énergie — du fait des interactions nucléaifesu&re dans leur développement
C'est a partir des caractéristiques des images des genmpes@tériques dans les caméras que les va-
riables de discrimination hadronsont construites. Pour cela, on utilise les simulations fgs1 et les
données réelles pour les hadrons — données prises en kabdesources ou en excluant la région autour
de la source dont on dispose pour toutes les conditions efeaton.

Construction des variables discriminantes

Pour un d'énergie donnée, la chard®, la longueurL ainsi que la largeutV de l'image de la
gerbe mesurées dans un télescope, dépendent du paranmapeat’ par rapport a ce télescope. Pour
différents jeux d'ef cacités optiques, d'angles zénitlaet d'offset — dont dépend aussi I'image de la
gerbe d'un d'énergie donnée — des d'énergie et de direction variées sont simulés ce qui permet
d'obtenir, pour un couple et Q, la distribution del. et deW. Les valeurs moyennes(L > .o et
<W > ) etles largeurs (';Q , ‘{‘é ) de ces distributions sont enregistrées dans des tables.

Ces tables sont ensuite utilisées lors de la phase d'anpdysda construction de variables réduites,
basées sur les valeurs dest deW, qui constituent les variables discriminant&ScL : Mean Scaled
Length MScW : Mean Scaled Wid)h
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Estimation du fond et extraction du signal

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

8.4 Estimation du fond et extraction du signal

Les coupures sur les variables discriminantes présentékssus ne permettent pas de rejeter tous
les évenements hadroniques. Dans la zone autour de leopaddila source (zone ON) ce fond résiduel
doit étre soustrait. Pour I'estimer, on dé nit une zone darip de vue (zone OFF) qui n'est pas affectée
par les provenant de la source. Ce fond est ensuite soustrait deereamidéterminer le signal dé ni
comme :

S=Non N o (8.1)

ol Non est le nombre d'événements dans une zone Ok celui dans la zone du méme nom et
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'observatiora guermis d'évalueNon et Nore et de
I'acceptance aux hadrons qui varie en fonction de la divecti'arrivée de I'événement par rapport au
centre de la caméra et des conditions d'observation.

8.4.1 Le choix des régions OFF

Les régions OFF sont dé nies de maniére a augmenter la surflisée pour estimer le fond reé-
siduel par rapport a la surface de la région ON, ceci a n deimmiser les uctuations locales du fond.

Il existe différentes méthodes, adaptées notamment a lpholegie 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'obsanvadi la source. |l faut alors prendre soin de
dé nir des régions d'exclusion autour des sourcegui pourraient se trouver dans le champ de vue, ce
qui n'est généralement pas nécessaire pour les ciblegalddiques.

Dans la mesure ou I'étendue des sources par rapport au chawyedde la caméra le permet, les
observations sont réalisées en pointant les télescop@ba (ou 0:7 et méme dans le cas de certaines
sources trés étenduedl ) de la position de la source ("Wobble mode"). Celle-ci saveodonc décalée
par rapport au centre de la caméra. L'avantage de cette dettiéside dans la possibilité de dé nir 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 danshiamp 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 signaux en mode balayage — elle n‘exige past\aison en mode Wobble. Le fond est
estimé sur un anneau de rayon égaisdegrés, centré sur la position de la source. Le facteur deazor
lisation doit alors tenir compte des variations rapidescigptance aux hadrons dans la caméra. C'est la
méthode utilisée pour faire les cartes du ciel car elle pedeeléterminer le fond pour chaque zone du
champ de vue. Pour les sources ponctuelles extragalagtiguméthode "de fonds multiples ré échis",
plus simple, est utilisée ; cette derniere est présenté&egriudétail ci-dessous. Les méthodes de fonds
multiples ré échis et de fond en anneau sont illustrées auglire 8.5 pour une observation en mode
Wobble.

Les sources trés étendues — certains restes de superneladuior— sont des cas particuliers pour
lesquels la dé nition d'une zone OFF n'est pas toujours fimesLe fond est alors estimé dans un autre
champ de vue, ce qui conduit a un doublement du temps d'cdtsemy 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'altlen anneau et des fonds multiples
ré échis. La direction de pointé des télescopes est marguageun + et celle de la source par un
(extrait de Aharonian et al. (2006a)).
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8.4.2 La méthode des fonds ré échis

La région "ON" est une région circulaire, centrée sur la fimside la source. Sa taille angulaire

dépend de la con guration utilisée pour l'analyse (voir)8.Bbans les mémes prises de données, des
régions OFF de tailles identiques a la zone ON sont dé nigare illustré sur la gure 8.5. Cette
méthode présente l'avantage de déterminer une surface §¥€E karge 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 véri ée sur les
données, en l'absence de problémes d'inhomogénéités eater des caméras. Le seul effet a prendre
en compte dans le facteur de normalisatioast 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 Signi cativité du signal

Pour tester la présence d'un signal (équation 8.1), on lgalawprobabilité pour que I'écart observé
par rapport au fond corresponde a une uctuation de celuGette probabilité est ensuite traduite en
termes de nombre de déviations standambur une loi de probabilité gaussienne (ce que I'on appelle
signi cativité du signal). Le critére généralement retaeleb est assez sévere (il correspond a une pro-
babilité de10 7 pour que le signal soit d0l & une uctuation du fond) a n de sdtreea I'abri d'éventuels
effets systématiques.

La signi cativité du signal est calculée a partir de I'eséitaur de Li et Ma (voir Li & Ma (1983)).
L'hypothése d'unN oy contenant du signal et I'hypothése d'bipy contenant uniquement du bruit sont
testées en calculant le rapport de leur fonction de vraitsemb. Ce dernier se comporte comme én
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TAB. 8.1:Pour chaque con guration, valeurs des coupures appliqugms maximiser la signi cativité
du signal. Ces coupures sont optimisées en utilisant lalation d'une source avec les caractéristiques
indiquées et un fond déterminé lors de prise de donnéessédles coupures portent sur lI'amplitude
minimale de l'image en photo-électrons (voir 8.2.2), lesialgles 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 ré échis mekigl?, voir 8.4.2).

Con guration | Source simulée Coupures
Flux Amplitude MScL  MScW 2
des images
(%Crab) (p.e.) [degrs}
standard 10% 2.6 80 [ 2,2] [ 2;09] 0.0125
loose 100% 3.0 40 [ 2,2] [ 2;12] 0.04
hard 1% 2.0 200 [ 2,2] [ 2,067] 0.01

a un degré de liberté et permet de dé nir la signi cativité slgnal suivant :

h i
p_ +1 N N 1=2

N = 2Noy In ON +Nore In ( +1)— N
Non + Norr

Non + Norr

Pour =1, ladé nition simple de la signi cativit¢ | = #M) dans le cadre de statistiques

) o Non + 2?Nopr
gaussienne est équivalente.

8.6 Les coupures utilisées

Il existe différentes con gurations d'analyse. Chacunellg@'s utilise son propre lot de coupures, op-
timisées de maniere a maximiser la signi cativité du sigdalsources d'un type donné. En effet, en
fonction des caractéristiques attendues de la sourceafniste ux, dureté du spectre), les critéres de
sélection a appliquer pour extraire ef cacement le sigasont pas les mémes. Trois con gurations ont
été utilisées pour I'analyse des AGN présentées dans lie pert la con guration dite "standard", opti-
male pour les sources dont le ux corresponti®¥odu Crabe et pour lesquelles l'indice spectral photon
est de2:6 (c'est-a-dire le méme que celui mesuré pour le spectre doglrka con guration "loose" pour
les sources dont le ux est équivalent au ux du Crabe et dimdice spectral est d8 et la con guration
"hard" pour les sources dont le ux est @& du Crabe et l'indice spectral d& Le tableau 8.1 liste, pour
chacune de ces con gurations, les valeurs des différerdaploes et les caractéristiques des sources
simulées pour l'optimisation ; il s'agit des con guratiote référence présentées dans Aharonian et al.
(20064a).

Bilan

Apres l'analyse, seuls les événements qui ont passeé lesi@sude 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'énelgifset et I'angle zénithal de chaque
éveénement sont enregistrés et les fonctions d'instrumasgeciées 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-
miéres des sources pour lesquelles le nombremiesuré est suf sant. Pour ce faire, il est nécessaire de
caractériser la réponse de l'instrument qui est préseraas k& paragraphe 9.1. Les méthodes utilisées
pour ces analyses sont présentées dans les paragraphe8.9.2 es résultats pour I'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, statrdinées en simulant les étapes de la prise
de données et de I'analyse — telles qu'elles ont été pré=ewl#Ens les chapitres 7 et 8 — sur des événe-
ments . Ces fonctions sont générées pour différentes valeur€derljieE, de I'angle zénithakZ, de
l'offset (la distance angulaire entre la direction du gamma incidefd direction de pointée), de l'ef-
cacité optique globale de l'instrument relative a la val@wminale et pour différentes con gurations
d'analyse. Elles sont ensuite interpolées pour correggoaigx conditions d'observation.

9.1.1 Surfaces de collecte effective

Les surfaces de collecte effectives de l'instrument, rf§é; Z; ; ), sont dé nies comme :

N¢
Nwmc

A(E;Z;; )= R 2.

ou N, représente le nombre dedétectés et passant les coupures de sélectibhetle nombre de
simulés de maniére a couvrir uniformément la surface auesohgonR ,ax — rayon choisi de maniére

a simuler I'ensemble desqui, étant donné leur point d'impact au sol, sont détectapbe I'instrument.

A titre d'illustration, ces surfaces sont représentéesoaotion de I'énergie vraie des événements sur la
gure 9.1, pourZ =18 , =0:5, =70% et pour une con guration standard d'analyse.

9.1.2 Fonctions de résolution en énergie

Quelle que soit la méthode de détermination de I'énergigidite 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 reptésinprobabilité de mesurer I'énergie
Em pour un d'énergie vraieE et qui dépend d&, Z, et . Avec la méthode de détermination de
I'énergie présentée en 8.2.4, les fonctions de résolussn@ées a I'analyse des sources ponctuelles ont
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FiG. 9.2: Valeur moyenne et de la gaussienne représentant la fonction de résolutionregée en
fonction du logarithme de I'énergie vraie, pour un angleigal de 18 , un offset d&:5 , une ef cacité
optique correspondant @%de I'ef cacité nominale et une con guration d'analyse stiard.
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un comportement typiguement gaussien et peuvent donc@&triees par deux variables : leur moyenne
(le biais) et le de la gaussienne qui les représente.

Pour les conditions d'observation typiques des AGN (oftk=0:5 et angles zénithaux d'observa-
tions inférieurs &0 ) et pour des énergies allant d80 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, =0:5 et =70% surles gures 9.3a et 9.3b.

9.1.3 Lénergie seuil d'un run

L'énergie seuil d'un run peut étre dé nie en utilisant la gofution entre un spectre typique d'une
source au TeV et la surface de collection de l'instrumenmme I'énergie correspondant a un certain
pourcentage du maximum du résultat de cette convolutiom de se prémunir d'éventuelles syste-
matiques nous utiliserons plutét un seuil dit "de con angei prend en compte le comportement des
fonctions d'instrument. Ce seuil est déterminé comme Fgiecla 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 présentda gure 9.3, pour une con guration stan-
dard d'analyse.

9.2 Reconstruction spectrale par maximisation de la vraigablance

Considérons un spectre différentiel qui représente le memid photons recus par unité de surface, de
temps et d'énergie ; il est exprimé em ?s 1 TeV 1. Nous noterons (E) le spectre différentiel vrai
que I'on cherche a reconstruire. Pour une source donnéernteefspectrale de(E) n'est pas connue a
priori. Il est donc nécessaire de supposer un spectre eiffié@ théorique ™ (E) fonction d'un jeu de
paramétre§ g. Le spectre supposé est d'autant plus représentatif direpeai que la différence entre
le nombre de mesurés expérimentalement et le nombre détendus est faible.

9.2.1 Méthode
Principe et dé nition des variables

La méthode de reconstruction spectrale par maximisatida d@isemblance repose sur l'utilisation
des distributions de probabilité poissonniennes du nomtiBr&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 nombre d#ont I'énergie est mesurée dans un intervalle donné
dépend de la surface de collecte effective de l'instrumededa résolution de la méthode utilisée pour
déterminer I'énergie. Reconstruire le spectre d'une smarpartir 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 évenement 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 appartientnérdie seuil est évaluée de maniéere indivi-
duelle pour chaque lot de données, ce qui permet de s'affiades biais éventuels qui apparaissent
prés du seuil (voir 9.1.3). Par conséquent, l'intervalldus passe énergie utilisé pour la reconstruction
spectrale est xé par le lot de données dont le seuil est Ie pas. L'énergie maximale utilisée pour la
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reconstruction spectrale est déterminée par la statistitigponible, toutes les sources étudiées ont en
effet un spectre qui décroit avec I'énergie. Dans la sudegrandeurs indexées pariusont relatives a
un intervalle donné.

L'excésS™® est obtenu a partir du nombre d'événements dans les réginret OFF tel que :

S = NON N OFF

ou est le facteur de normalisation entre les régions ON et OERigauparavant dans le paragraphe
8.4). De la méme maniére on dé nit I'excés atterfll :

Sith — NiON NiOFF

<

ou :
— N°N est le nombre d'événements attendus dans la région ON
— NOFF est le nombre d'événements attendus dans la région OFF
Comme la distribution de probabilité¢ du fond hadroniqueshigas connue de maniére précise?
devra étre déterminé lors de la maximisation de la vraisanug!.
Etantdonné ™, le nombre de attendus dans l'intervalle en énergie mesurégs,, = [Em,; Em, +
Em,] est obtenu a partir des fonctions d'instruments, suivant :
Z 1 z Em;+ Em;
sh"=T dE "(E) A(E:Z; ) dEm R(E;Em;Z; )
0 Em,

R(E;Em;Z; ) représente la probabilité de mesurer I'énefgjg pour un d'énergie vraiee etA(E; Z; )
représente la surface de collecte effective de l'instrum@n note quésith est naturellement une fonction
des parametres g.

Construire et maximiser la vraisemblance

Les probabilités de mesurBr©ON etN ©FF | étant donné les valeurs N etN ©FF | ont des distribu-
tions poissoniennes. Pour un intervalldonné, elle s'écrivent :

ON ON
. _ (NONHN; ON _ (Sth+ NOFF)N; th OFF
Pi(NiONJNiON)_ IN_ONI eN i - i N_(I3N| e (SI + NI )
' e N OFF b
FF i OFFy — (NOFF)Ni N OFF
Pi(NiO JNiO )= INiOFF! e i

La vraisemblance a maximiser pour reconstruire le spestrééenie telle que :

Y
L(f gfN Fg = Pi(NCYINON) P (NPT NOFF)
|
Elle est fonction des paramétres a ajusteg (a travers I'expression d8"), et du bruit de fond attendu
dans les différents intervallés

Dans un premier temps la vraisemblance est maximisée anadytent par rapport aux ° " . Les
solutions de cette maximisation permettent de réécrirél|85™ en fonction des autres variables lde
Il reste ensuite @ maximisér par rapport aux parametrés g.

Cette maximisation est réalisée a l'aide du logiciel MIGRA®I'algorithme MINUIT développé au
CERN. Les paramétrds g sont ajustés par itération, en minimisant Réquivalant égal a 2log(L).

La matrice de variance-covariance, nécessaire notamrentiacer les contours de con ance, est éga-
lement fournie par le logiciel.

La principale erreur systématique sur la reconstructiospctre provient des uctuations et de la
mauvaise connaissance de lI'atmosphére. Elle est estim@medouant a hauteur &9%sur la normali-
sation en comparant l'effet des différents modeéles d'aphése (été, hiver, désertique, maritime) et des
différents programmes utilisés pour sa simulation (CORSIKASCADE).

90



Construire une courbe de lumiere

9.2.2 Test d'hypothése pour différentes formes spectrales

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

— Laloi de puissance :

E
E)= o —
th(E)= o Eq

C'est la loi qui représente la grande majorité des spectP€sN présentés dans la partie 1V.

— Laloi log-parabolique :
E + In(E=Eo)

E)= o —
th (E) °

Avec cette loi, la puissance par unité de surface recuegractie logarithmique d'énergiEF ¢ (E)
(ouFe(E)= E (E) estle ux différentiel en énergie) est représentée par warahole.
— Laloi de puissance avec une coupure exponentielle :
E
E)= — e E
n(E)= o Eq
L'énergie de coupure est donnée flar .

Pour I'ensemble de ces loisy représente le facteur de normalisation des spectresletdice
spectral.

Dans le cas ou deux hypothéses de forme spedttglet H; ont été testées, et si I'on peut passer
continiment d'une forme a l'autre, le rapport des vraisanbés associées a chacune d'elles, respecti-
vementlL g etL 1, est utilisé comme un test statistique pour les comparecddstruit suivant :

L
= 2In 2°
L
Cette variable se comporte, asymptotiquement, comme? @ un degre de liberté. Si est positif,
I'hypotheseHy est la plus probable, avec une signi cativité de déviations standard.

En prenant pouHg I'hypothése d'une loi de puissance, ce test permet — enifomcle I'hnypothése

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 wraieepaire delimitée par le contout68%
de con ance obtenu a partir de la matrice de variance-camag des parameétres ajustés. Les points et
leur résidus sont calculés a partir de la forme spectrakenoiat aprés maximisation de la vraisemblance.
lIs ne contribuent pas a la détermination des résultatsiggs que sont les valeurs des parameétres de
la forme spectrale et la matrice de variance-covarianceprestituent simplement une illustration de la
qualité de l'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 ux intégré au dela d'une certainergie est représenté en fonction du temps
— est un outil indispensable. Elle peut étre construite pi@sréchelles en temps variées, adaptées aux
niveaux de ux des sources.
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Pour une hypothése spectrale donnée, on peut estimer lentagrié de la source au-dessus d'une
énergieE min par :
g min P Z 1

s th th th
z a = de M (E)
Sth E min

ol S®P et St sont respectivement les excés expérimentaux et attendiislaadeE i, , étant donné la
forme spectrale. On peut réécrire:

gexp
= 9.1
T Aot ®1)
avec R, R,
_ s o dE "(E) A(E;Z) ¢, dEmR(EEm;Z; )
Ator = T th ~ "Elmm dE t(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&ciction en énergie.

En toute rigueur, le calcul du ux intégré demande donc lanaissance de la forme spectrale de la
source, obtenue a l'aide de la reconstruction spectrakeptée dans la section précédente. Cependant,
si Emin > E s (ou Eg est I'énergie seuil) le résultat obtenu est peu dépendafa flme utilisée —
pour peu qu'elle soit raisonnable. Dans le chapitre 11, fensemble des AGN dont la reconstruction
spectrale est possible, la courbe de lumiére est conséliiégehelle du run, de la nuit ou d'une période
d'observation.
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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 quisent dédiées découlent de la stratégie d'obser-
vation présentée dans le paragraphe 10.1. L'échantillomptet des AGN observés par H.E.S.S. depuis
cing ans est présenté dans le paragraphe 10.2. Ce tourahgrermet 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 termbséivation pour désigner le fait de
prendre des données en direction d'une source tandis gqeesgjal est mesuré avec une signi cati-
vité supérieure & on parlera de détection.

10.1 La stratégie d'observation des AGN

Le temps d'observation et le champ de vue limités des expéaie Cherenkov conduisent inévita-
blement & un choix des sources a observer. Environ un quaengos utile de I'expérience H.E.S.S. est
consacré aux AGN. Ce temps d'observation est réparti eesradurces choisies, de maniére a remplir
les différents objectifs scienti ques xés. Pour mieux ner ces objets, les efforts s'articulent autour de
deux axes principaux : I'étude individuelle de leur émiasigui est une fenétre sur les mécanismes d'ac-
célération au sein des jets; et l'accroissement du nombiodees connues au TeV, pour rechercher
leurs caractéristiques communes et tester le schéma daiion 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 raismes, @n objectif commun : approfondir notre
connaissance de I'émission des objets et par la méme natiprébension de leur fonctionnement. La
vocation premiére du suivi des sources est I'étude de lidiant du ux et de la forme spectrale sur
différentes échelles de temps. D'autre part, accumuleeps d'observation lorsque les sources sont
dans un état de ux bas est le seul moyen d'en apprendre deyardur leur éventuel état quiescent.
A ce jour, un tel état n'a pu étre identi é que pour PKS 215%30AGN de I'hémisphére Sud le plus
brillant au TeV (H.E.S.S. Collaboration et al. 2010a). lsebvation réguliere des sources offre également
l'opportunité de surprendre les éventuels sursauts dig&tijui ne sont pas toujours repéreés 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 électromagretigur étude passe donc nécessaire-
ment par des observations multi-longueur d'onde. Etanhéde caractére variable de ces objets les ob-
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servations simultanées, ou du moins contemporaines, swilégiées. Des campagnes multi-longueur
d'onde sont donc régulierement organisées pour réaliseispectres 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 l'activité en X, au GeV et au TeV,
I'observation d'une source peut faire suite a une alert@édasir 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 scienti ques d'un tel choix), différetgpes 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 lespgpbches, font aussi partie de la sélection.
Découvrir I'émission de différents types d'AGN est esseliiour identi er 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, éventuaileraparties 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 conditiamisetvation sont mauvaises au moment qui
leur est réservé, si des changements de priorités empé8ebeng-observation ou encore si l'observation
est réalisée sur alerte mais ne donne pas de signal encantage

L'existence de '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 caractégstigpectrales intrinséques de celles dues a I'ab-
sorption, le choix est fait d'observer les objets sur ungdagamme 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 obsemgsadgamme de longueurs d'onde couverte par
H.E.S.S. aux spectres théoriques avant absorption athoubnsidérés comme les plus durs compte
tenu de notre connaissance des mécanismes d'accélératiema/onnement a l'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 scienti ques de diversité, doitravaut étre guidé par leur potentialité a émettre
au TeV. L'observation des sources aux autres longueursdd'dou 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 ux radio et Xésvé a fait ses preuves, avec la détection
de plus de90%des sources a la fois choisies sur ce critére et observéesigdo h.

La seconde stratégie, plus récente, utilise les informatiécoltées pdfermipour prédire le ux at-
tendu aux tres hautes énergies. Couvrant des longueurdedaitenantes a celles observées par H.E.S.S.,
les spectres des sources détectées@ani peuvent étre extrapolés aux trés hautes énergies, moyennan
la prise en compte de I'absorption extragalactique — quessite la connaissance du redshift des sources
— et I'hypothése d'un spectre intrinseéque sans courburs sberces-ermidont le ux est important et
dont le spectre est dur constituent des candidats prigédh titre d'exemple, l'opportunité s'est pré-
sentée d'observer 1ES 0447-439 sur ce critére, ce qui a tanda détection a plus d& en moins de
20 heures (voir le paragrapi?é) .

La troisieme stratégie choisit des "archétypes" de difféa® 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, deergée les modeles théoriques d'émission,
sont utilisés pour choisir les sources susceptibles d&enati TeV et dont la découverte représenterait
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un apport scienti que important. Notons que l'observatidAGN de tous types tend a minimiser les
biais de sélection inhérents a la fois a I'observation enengointé 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 n de l'installation déseau, jusqu'a la mi-2010, 54 AGN ont
été observés avec H.E.S.S. Ces objets sont présentés gaalléaux 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, én@@18et 0:610, c'est-a-dire dans la limite de
ce qu'il est possible d'espérer détecter avec la sengliié H.E.S.S., compte tenu de I'absorption par
le fond diffus extragalactique et de la gamme d'intensité émissions connues. Etant donné la latitude
du site H.E.S.S. (voir paragraphe 7.1), les sources de i$phmare Sud sont préférentiellement obser-
vées, mais I'hémisphére Nord reste visible jusqu'a dedmigisbns del0 environ. Avec des objets dont
les déclinaisons sont comprises entré9:5 et+39:7 , une partie de I'hémisphére Nord est observée.
Les observations aux grands angles zénithaux6Q ) sont généralement consacrées a des émetteurs
TeV connus et observés par les autres expériences CherdPédavpermet selon les cas, de con rmer
une détection, de suivre I'activité d'une source ou d'éudles objets de I'hémisphere Nord en prenant
éventuellement part a des campagnes conjointes d'obsematec les autres ACT. Les AGN dont l'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 pres8f®6 des AGN observés. Dans cette catégorie, les BL Lac, connus
pour étre des émetteurs aux TeV depuis la génération prgteede détecteurs Cherenkov, dominent
avec 36 objets observés. Six FSRQ ont également été obselgesous représentation s'explique par
une émission attendue a moins haute énergie que pour les &l (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 trés dgmeénergies venant des radiogalaxies.
Quatre objets de ce type parmi les plus proches ont été isélieés pour I'observation. Deux d'entre
eux, des Fanaroff Riley de type | (FR 1) — classe qui, dans deecdu schéma d'uni cation des AGN,
regroupe les objets de type BL Lac non alignés — ont été désted#l 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 donixlse situe a la limite de sensibilité de
I'instrument (pour plus de précision sur ces sources veiskction®? 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 J2000 J2000 z Type Temps Obs.
Détectés [hms] [dms]
Blazars
Mkn 421 110427.31 +3812.031.80 0.030 BLLac 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 BLLac 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 con rmer
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 32000 €t sa
longitude 32000 €N coordonnées équatoriales J2000, son redshifton type, et le temps d'observa-
tion qui lui a été consacré. Les positions, types et redsksifint 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 difféerent 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 énergieB}%du temps
d'observation de H.E.S.S dédié aux AGN leur est consacreé.

Sept galaxies de Seyfert on été observées. Parmi elles, RELCdst un objet de type 2 et serait
donc vu par la tranche — mais la collimation moins importahiget de ces objets rend la question de
I'orientation moins importante. C'est la plus brillantel@plus proche, donc I'un des meilleurs candidats
Seyfert pour le TeV. Les autres sont des galaxies de Sedesxtpe | dont I'orientation rend visible les
régions proches du noyau. Notons NGC 3783, proche et ligll@abpour laquelle le satellite X Chandra a
révélé la présence d'un vent rapide d'atomes ionisés qaitgoour origine la région du trou noir central
(Kaspi et al. 2002), et NGC 7469, qui présente la particdatiabriter un disque de gaz tres proche du
noyau, siege de nombreuses formations d'étoiles (Genztl £#995). Notons également PKS 0558-504
est une galaxie de type Seyfert & raies étroites dont deagutansgpétés observés en X indiqueraient la
présence de jets a la collimation importante (Wang et aD1pet Gliozzi et al. (2001)).
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AGN J2000 J2000 V4 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
Il 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 BLLac 55
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 BLLac 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 224341.60 -1231.038.00 0.226 BL Lac 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 25
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 BLLac 6.1
RGB J0812+026 0812190 +0237.033.00 ? BL Lac 1.3
Non Blazar
NGC 1068 02 42 40.83 -0000.048.40 0.004 Sey?2 23.6
NGC 3783 11391.78 -3744.018.70 0.010 Sey1l 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 -4546.04450 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

TAB. 10.2: Les AGN observés par H.E.S.S. qui n'ont pas donné lieu a utexttd. Pour chaque
source sont donnés : sa latitude,ggp et sa longitude 32000 €n coordonnées équatoriales J2000, son
redshiftz, son type, et le temps d'observation qui lui a été consaces. positions, types et redshifts
sont issus des bases de données SIMBAD (textthttp ://simbaedsbg.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 présamiistail dans le chapitre 11. Des
centaines d'heures d'observation sont cumulées sur ceses@mettrices au TeV, du fait de la politique
de suivi des sources — notamment celles qui, comme PKS 2046%3 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 encourageantnetalsuivi 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 uretidét ne représentent que 20% du
temps total réservé aux AGN. Loin d'étre inutiles, les dam&écoltées pendant ces observations sans
détection permettent de poser des limites supérieures ux tes sources. Ces limites ont été calculées
et sont présentées dans le chapitre 12.
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Chapitre 11

Cartes d'identité des AGN détectés par
H.E.S.S.

La population d'AGN détectés par H.E.S.S rassemble a cé jousources. |l s'agit d'objets de type
BL Lac a I'exception de Cen A et M 87, deux FR | — qui sont aussidbjets les plus proches — et de
PKS 1510-089, une FSRQ; a noter également IGR J19443+2hiXandidat AGN mais dont la nature
n'est pas encore clairement établie. Qui sont ces objetgjabéressemblent-ils lorsqu'on les observe
avec H.E.S.S.? Pour répondre a ces questions, la cartatitédde chacune de ces 17 sources est établie
et présente les résultats de I'analyse des données réesipilr H.E.S.S.

Le paragraphe 11.1 présente le type d'informations quetfauve 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.E & ensuite présentées, par redshift crois-
sant des sources, des sections 11.2 a4 11.18. En n, le pategld.19 dresse le bilan de I'observation de
cette population d'AGN en résumant les principales caratigues 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 ipéhes. La premiére constitue une bréve
introduction de I'objet. Ony trouve le nom de I'AGN, son typecelui de sa galaxie héte (si disponible),
sa position (en coordonnées a I'époque J2000) et, si cesrgadent 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 camsantobservation aux trés hautes énergies
(THE) et sur les résultats de I'analyse des données résqitééeH.E.S.S. Elle débute par la découverte
de I'émission de I'objet a ces énergies et les raisons qupoussé a son observation avec H.E.S.S. Puis,
les données et les résultats de leur analyse sont présémgignal mesuré et, si ce dernier est suf sant a
leur construction, le spectre et la courbe de lumiére delecsoEn n, la carte d'identité des sources qui
offrent les résultats les plus riches aux trés hautes é&sesg 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 paBsEa 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 l'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 réalisfanode 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 ré éghésentée dans le paragraphe 8.4.2 et la
signi cativité du signal est obtenue a partir de la formukeld & 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®tnnées 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 desékes,

— Dates: la période dans laquelle les données utilisées pour jargbrésentée 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,

— Exceés: le signal mesuré,

— Sign.: la signi cativité du signal mesuré en nombre de déviatistasdard ,

— Con g. : la con guration d'analyse utilisée (voir le paragraphé gour la dé nition des coupures
correspondant aux différentes con gurations).

Spectres et courbes de lumiere

La méthode utilisée pour réaliser les spectres et les cowdéumiere est présentée dans le chapitre
9. Le spectre de chaque source présentant une statistifsense est ajusté par une loi de puissance et,
pour les sources les plus brillantes, une forme alternati@gsentant une courbure est également testée.
Le tableau présenté dans la sectitymectre  des cartes d'identité rassemble les informations relgtive
a la construction du spectre, a savoir :
Es : I'énergie seuil utilisée pour réaliser le spectre,
Exces: le signal mesuré au dela &g,
Sign.: la signi cativité de ce signal en nombre de déviations d&ad

: l'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 cougyuenentielle (le cas échéant),
Eqc : I'énergie de décorrélation de I'ajustement (pour une bpdissance),

— (Egc) : le uxdifférentiel a I'énergie de décorrélation (pour uleé de puissance),

— Con g. : la con guration d'analyse utilisée.
Sur les gures, comme introduit dans le paragraphe 9.2.8ggl spectre est représenté par une zone
verte symbolisant l'intervalle de con ancela, construit a partir de la matrice de variance-covariance
M avec:

M =

2|l s'agit de I'époque a laquelle le quatriéme télescope deaél est entré en service.
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pour un ajustement par une loi de puissance et avec :
0 1

M:@ A

pour un ajustement par une loi de puissance avec coupura@xjelle, ol = 1=E etE est I'énergie
de coupure. Sur ces mémes gures, les points et résidus somigd a titre indicatif a n d'illustrer la
statistique disponible dans chaque intervalle et la coiipiet de I'ajustement avec les données (voir le
paragraphe 9.2.3).

La compatibilité des courbes de lumiére avec un ux conststttestée pour différentes échelles
temporelles. Lorsqu'un ux négatif est mesuré dans unecukérid'observation (alors représenté en gris
sur les graphiques), une limite supérieur8%0% est calculée en utilisant la méthode de Feldman &
Cousins (1998). Notons que dans ce cas, c'est toujours leturon 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 : (55 3:0) 10'M (Cappellari et al. 2009)

Notes : CenA est 'AGN le plus proche et le plus étudié a toutes leglaurs 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 con rmée d'émission nemtigue sur I'ensemble du spectre élec-
tromagnétique. lls présentent une structure complexetetisgnent par des lobes radio géarés (4 ).
L'orientation des jets fait un angle estimé entre 15 et 80 éegvec 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 Interferomet)yspatiale. Un angle d'ouverture de3 & 0:4 pcdu coeur est mesuré et aug-
mente comme on se rapproche des régions centrales poadedteil2 a 0:1pcdu coeur (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 difflsaft et al. 2002). De I'émission non thermique
a été détectée par Chandra dans les régions de choc d'untaesrbdio (Croston et al. 2009). Cette
source est également détectée dans la gamme d'énergiedsiétedu 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:déMeV (Steinle et al. 1998) et rapporte une varia-
bilité particulierement prononcée autour HéMeV. Le niveau de ux mesuré par EGRET a également
été étudié par Sreekumar et al. (1999). Plus récemrientyi 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
de330 estdétecté & avec I'analyse standard aprés plus d'une centaine d'helioéservation.

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 pratdasel'émission au THE venant cette radio-
galaxie dont le jet n'est pas aligné avec notre ligne de \igéie par exemple Bai & Lee (2001), Stawarz
et al. (2003) ou encore Lenain et al. (2008)). Cen A, 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 détectéesausidel 00 MeV par EGRET (c'est le seul
AGN non blazar vu par l'instrument) et, au-dessus3@@ GeV, une indication de signak( ) 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 signi cativité du signal obtenue aprés pluseannées d'intégration est similaire que I'on
utilise les coupures standard ou loose. En revanche, Beabéenu 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 regroupedimble des données prises sur Cen A jusque fé-
vrier 2010, ce qui correspond, aprés coupures de séleatida gualité des données1&5heures, soit
pres de 60 heures supplémentaires par rapport au papiecdeveéte (Aharonian et al. 2009b).
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CenA

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.
[h] [d] []
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 :

Es Exces Sign. Eqc (Edc) Cong.
[TeV] (Es) [] [TeV] [10 '2cm ?s TeVv 1]
0:20 734 404 250 0:36 054 101 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

présentée ci-contre a donc été obtenue
dans ces conditions. Les résultats sont
compatibles avec ceux obtenus avec les
coupures standard et avec ceux publiés.
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sentés sur la courbe de lumiére ci- B 14fF
contre. L'ajustement de cette derniere E 12;: ‘
par un ux constant conduit a une pro- % sE I
babilité de 2 P( 2) = 0:44pourun g °F l l }1;
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po‘?r ?tre rlnesurable par\Hl.!E.S.S., une 2004 2004 2005 2006 2008 2008 2009 2010
variation d'un facteur 20 a I'échelle de
la nuit est nécessaire.

Commentaires : La proximité de Cen A devrait permettre de tester une passiktension 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 etrigpeoer a ce qui est vu aux autres longueurs
d'onde constituerait une contrainte trés forte pour les éhexld'émission. Dans cette optique, une partie

importante du temps d'observation dédié aux AGN est aujburd¢onsacrée 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 : 32 09 10°M (Macchetto et al. 1997)

Notes : M87 est une radiogalaxie de type FRI. Son jet (détecté) , ‘@tersd jusqu'a2 kpc, est
résolu en radio, en optique et dans la gamme des rayons Xlibes al. 2002). Cette source est parfois
quali ée de blazar mal aligné du fait de l'orientation de gehpar rapport a notre de visée qui fait un
angle estimé entre 15 et 25 degré (Acciari et al. 2009c). Ma8partie de la dizaine de radiogalaxies
détectées pdfermi (Abdo et al. 2010c).

Découverte THE : En 2003, HEGRA (Aharonian et al. 2003a) reporte une indicatie signal au
dela de750GeV (> 4 ). En 2006, H.E.S.S. con rme cette source comme émettricEH (Aharonian

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

Raisons d'observation H.E.S.S. : Il s'agissait de con rmer la détection du signal mesuré
par HEGRA et d'approfondir I'étude de cette source, la peFmradiogalaxie 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 @gl€2008 et 2009 sont ajoutées. L'excés
mesuré avec ce lot de données est plus de deux fois supédie@elai publié, pour une signi cativité
comparable.

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

Spectre :
Es Exces  Sign. E4c (Eqgc) Cong.
[TeV] (GEs) [] [Tev] [10 2cm 2s 1TeVv 1]
0:30 504 1154 218 012 117 041 0:.04 std

Le spectre de M 87 est I'un des plus dur mesuré pour un AGN dagaime des THE. Les formes
spectrales des années 2004 et 2005 ont été trouvée stetivBgt compatible (cf. papier découverte).
Tous les runs d'observations disponibles ont été répantirction de leur niveau de ux selotf >
300GeV) ou< a2 10 ?cm 2s 1, de maniére a isoler du reste des observations les données
correspondant a la forte activité de 2005. Deux spectreétémonstruits a partir de ces deux échantillons
mais aucune variabilité spectrale n'a été mesurée.
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noir (Aharonian et al. 2006e).
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Cartes d'identité des AGN détectés par H.E.S.S.

Commentaires : La variabilité rapide de M 87 a été con rmée par les obseovetide 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 appanaiineoponctuelle. Cependant, la région respon-
sable de I'émission aux THE peut étre recherchée en se bmsales observations X, qui sont capables
de résoudre les surdensités au sein du jet, et en faisapbthgse 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 02) 1M (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 &fermi.

Découverte THE : Mkn 421 est la seconde source détectée aux THE (la premiegalactique),
c'est aussi I'une des plus brillantes. C'est Whipple quiaége son émission a ces énergies en 1992
(Punch et al. 1992) — il n'a depuis cessé de I'observer (vair gxemple 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 zénith@( 65 ). Les observations sont privilégiées pendant les états
hauts de la sources, repérés par les ACT situé au nord ou &nes éangueurs d'onde. Les observations
de H.E.S.S. permettent de couvrir I'émission a plus haueegie & 1 TeV) de Mkn421 et sont donc
complémentaires a celles réalisées par d'autres ACT situdes 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 uded?@l4 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 82 ce qui implique une énergie seuil supérieurEraVv.

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.
(h] (d] []
22.4 25Jan. 2004 - 20 Feb. 2010 62.2 6706 12257 0.0915 5585.73103 std

Spectre :

Es Exces Sign. Ec Con g.
[Tev] ((Es) [] [TeV]
1:2 4813 100 25 010 456 05 std

Pour représenter la forme spectrale de Mkn 421, une loi desgnce avec coupure exponentielle est
privilégiée par rapport & une loi de puissance simple avecigni cativité de10 . L'énergie de coupure
est située aux alentours dib TeV, ce qui est compatible avec les mesures précédentes de &l.En&s
aussi celle de HEGRA et Whipple (voir Aharonian et al. (20@8¢des références que I'on y trouve) Cette
courbure pourrait étre intrinséque a la source par oppositiun effet due a I'absorption par I'EBL. En
effet, la coupure se situe a une énergie inférieure a celdeirde par HEGRA dans le spectre de Mkn 501
(Aharonian et al. 1999b), une source située a une distant&aise 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 ux augmente, a été observé par H.E.S.S. Une telle cdivéla 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 ux aux THE et en X a étéenbée, 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 : 1793 10°M  (Woo et al. 2005)

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

et al. 1978) et a depuis été trés étudié a cette longueur @'enair la revue de Perri et al. (2007). La
position du pic synchrotron dans le domaine des X — mesurée gret5keV (Urry et al. 1986) — a
valu a la source d'étre quali ée de HBL par Padovani & Giomi®95). Cette source a également été
détectée en X dur pa@wiftBAT (Tueller et al. 2008). EGRET n'a pas détecté cette saiftartman

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. B. 8ollabo-
ration : F. Aharonian et al. (2010) aprés une soixantaineutés d'observation.

Raisons d'observation H.E.S.S. : Son ux 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)(tui prédit I'émission aux THE de plu-

sieurs BL Lac en se basant des modeéles simples d'émission.

Données et détection H.E.S.S. : C'est une source faible pour laquelle le signal dépasse
a peine une signi cativité dd avec l'analyse qui utilise les coupures standard. En atilides cou-
pures hard, adaptées aux sources faibles avec un spectle signal ressort davantage ave4l . Les
données présentées ici contiennent une dizaine d'heunbseatvation 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 reconstrdcB8® des cascades (Lemoine-Goumard
et al. 2006) dont les coupures permettent d'obtenir un exgggarable a celui obtenu avec les coupures
standard et mesuré avec une signi cativité de l'ordre deeaabtenue avec les coupures hard.

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.
[h] [d] []
52.9 28 Dec. 2003 - 7 Nov. 2008 13.7 3022 30963 0.0909 207 3.69td
47.7 28 Dec. 2003 - 7 Nov. 2008 13.7 357 3116 0.0836 96 541 hard

1°2)

Spectre :
Es Exces Sign. E 4c (Eqc) Cong.
[TeV] (>Es) [] [Tev] [10 *2cm 2s 'TeV 1]
0:30 193 631 263 0:28 066 088 0:14 std

Sile signal ressort davantage avec les coupures hard fissigtees ne sont pas suf santes pour dériver un
spectre qui est par conséquent réalisé a partir des donnélgsées en utilisant les coupures standards.
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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 45) 1M ((Wu etal. 2002))

Notes : Cette source est découverte en radio 1975 et classée BL LE8én(\Wall et al. 1975, 1986).
Elle est classée comme HBL par Sambruna et al. (1995) sustadarapport entre ses ux radio et X,
et car le pic synchrotron de son spectre se trouve dans I'OW.é8nission X est fortement variable et un
durcissement de l'indice spectral associé a une augmentdti ux a été observé a maintes reprises par
différents instruments — un bref historique est présenies ¢fE.S.S. Collaboration et al. (2010e). De
I'émission a également été détectée dans la gamme des X digrgaelliteSwift(Massaro et al. 2008).
Si elle a été marginalement détectée par EGRET (Lin et ab;198mb & Macomb 1997), I'émission
aux hautes énergies estde cet AGN con rméekgmi 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'olisenvréalisées
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 ux importants en radio et en X (Costamante & GhiselliD2). 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 constiaifgremiére 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 (apres sélactida qualité des données), un exces presque
doublé et une signi cativité accrue de prést& par rapport a la publication précédante.

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.

(h] [d] [ ]
134.4 15Jun. 2004 -18 Jul. 2009 33.5 8233 67114 0.0913 21033124 std

Spectre :
Es Exces  Sign. Eqc (Eqc) Cong.
[TeV] (Es) [] [TeV] [10 '2cm ?s 'TeVv 1]
0:30 1282 222 338 012 057 445 0:22 std

Le spectre obtenu avec I'ensemble des données est conepatiat celui précédemment publié. Aucune
variabilité spectrale n'a été mise en évidence (H.E.S.8aBaration et al. 2010e).
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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 NRAGN@&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 ux 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 (hovembre 2007), un exed®l est mesuré avec une signi cativité
de 6:6 en 15h d'observation aprés sélection sur la qualité desélmasg. Ce signal a diminué :

la source n'est que marginalement détectée durant les Hiisetvation 4sg de décembre 20006
mesuré avec une signi cativité &5 ). En 2008 (7hasg et 2009 (9hasq la source n'est plus visible,

le signal mesuré a une signi cativite 2 .

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.
[h] (d] []
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 6.1oose

Spectre
Es Exces Sign. Eqc (Egc) Cong.
[TeV] (GEs) [] [TeV] [10 2cm 2s 1TeV 1]
0:20 475 535 300 055 042 392 076 loose

Pour réaliser le spectre, les coupures loose, qui perneattatteindre un seuil en énergie plus bas et
donc un exces plus important, sont préférées, a n d'obtené& meilleur 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
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Energy (TeV)
Courbe de lumiére :

10"
e
L'ajustement d'une constante ¢ SF
. o I
sur cette courbe de lumiére a < “E N
une probabilité de 2 P( 2) = 8 3F 1 L'
o -
6:5 10 2 avec un 2=dof = 2 21§ ! ! ‘;
18=6. C'est la premiére indica-  E p
tion de variabilité du uxaudela € JF !
de300GeV pour cette source. E ! ! | | !
Jul Jan Jul Dec Jul Dec
2007 2008 2008 2008 2009 2009
Commentaires : La SED mesurée a partir des observations contemporaindiea de H.E.S.S.,

en radio, optique et X a permis de classer cette source conBhdAharonian 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'némisphére sud, PKS 2155-304 est le blazar le plilatrien X, en UV (Marshall

et al. 1995) mais aussi aux trés hautes énergies ; c'estrégatde plus étudié a toutes les longueurs
d'onde. Il a été découvert pour la premiére fois en rayon Xipaatellite HEAO (Grif ths et al. 1979)
puis régulierement détecté par ROSAT (Brinkmann et al. 19Béppo 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 8l7)LPKS 2155-305 est émetteur aux hautes
énergie et il a été détecté par EGRET edeMeV et 10 GeV (Vestrand et al. 1995). Plus récemment, le
satelliteFermia, dés ces premiers jours d'observations, détectée PKSZb{ui est d'ailleurs facile-
ment identi able sur ses cartes du ciel. Cette source a@lgelt de la premiére campagne multi-longueur
d'onde effectué paFermien aolt 2008 en partenariat avec H.E.S.S., ATOM, RX3kift; 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) décougmilssion aux
THE de cette source aprés une quarantaine d'heures d'@tggnmenant a un signal de plus de0
mesuré avec une signi cativité de8 .

Stratégie d'observation H.E.S.S. : Connue pour étre émettrice aux THE, cette source
fait naturellement partie des objets sélectionnés polaséovation par H.E.S.S. C'est le premier objet
détecté par l'instrument avant méme l'installation conglgu réseau (Aharonian et al. 2005c¢). Quelque
soit |'état de ux de cette source variable, elle est tougpdétectable par H.E.S.S. en moins d'une heure
d'observation (H.E.S.S. Collaboration et al. 2010a). Lizisie cette source est réalisé pour tenter de
surprendre un état haut mais aussi pour accumuler des doangel'étudier les corrélations a long
terme avec les autres longueurs d'onde et d'améliorer kEcté@isation de son émission lorsque le niveau
de ux 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'étatua bas moyen de la source (H.E.S.S. Colla-
boration et al. 2010a). C'est la premiére fois qu'un étaegqaént a pu étre caractérisé pour un AGN aux
trés hautes énergies. Des sursauts d'activité ont étévassen provenance de cette source (Aharonian
et al. 2007g, 2009a). Durant le sursaut le plus exceptiotmalx moyen (> 200 GeV, sur toute la nuit)
était sept fois supérieur a celui du Crabe et un signdlld&1 a été mesuré avec une signi cativité de
168 en une heure et demi d'observation (Aharonian et al. 2007g).

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.

(h] [d] [ ]
230.3 14 Jul. 2004 - 31 Jul. 2009 20.4 68636 132930 0.0909 56&5R5.09  std
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PKS 2155-304

Spectre Les caractéristiques spectrales de cette source évolvenianiveau de ux. En ajus-
tant une loi de puissance sur des spectres de la sourcewtmpwur différents niveaux de ux, il a
été montré que I'évolution de l'indice spectral en fonctaaces niveaux de ux présente un comporte-
ment complexe qui differe selon que la source est dans uh@&abu dans un état de sursaut d'activité
(H.E.S.S. Collaboration et al. 2010a). Ici, nous cherchiboaractériser les spectres globaux de ces états
de ux en utilisant 'ensemble des données H.E.S.S. didpleni Les spectres sont construits en utilisant
une analyse basée sur les coupures loose, adaptées a tétadarces 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 oul le niveau de ux au dela2@0 GeVdépass® 10 2cm 2?s 1 (qui corres-
pondent a I'état haut de juillet 2006). Les données priseardd’été 2004 ne sont pas inclues car durant
cette période d'observation la qualité de I'atmospherdupe par des feux de brousses, est mal connue.
Ce spectre est bien représenté par une loi de puissancesdgarameétres sont présentés dans le tableau
ci-dessous. Malgré la statistique disponible, une coerhlast pas mesurée de maniére signi cative dans
ce lot de données. Ces résultats sont compatibles avec oétédemment dérivés pour I'état bas de la
source : entre 2005 et 2007 d'une part (H.E.S.S. Collalmratt al. 2010a) et durant I'été 2008 d'autre
part (Aharonian et al. 2009c).

Es Exces  Sign. Egc (Eqc) Cong.

[TeV] (Es) [] [TeV] [10 2cm 2s 'TeVv 1]

0:20 24204 1189 344 002 033 12300 1:26 loose
% N Fo=2.66+0.08x 10 cm? s Tev*!
P '%.g G=3444002
E 10" \ &
5 o
% \—4
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6:18 10 ° 1:83 10 4
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Cartes d'identité des AGN détectés par H.E.S.S.

-Etat haut :

Es Exces Sign:
[Tev] (GEs) T[]

Ec Config:
[TeV]

0:20 26976 25483

294 004 171 018 loose

Le spectre de I'état haut est construit
en sélectionnant les données prises du-
rant les deux nuits de I'été 2006, MJD
53944 et MJD 53946, alors que la
source présentait un fort sursaut d'ac-
tivité. Une loi de puissance avec cou-
pure exponentielle reproduit le spectre
et est préférée a une loi de puissance
simple avec une signi cativité d&3 .

Le uxdifférentiel al TeV o, l'indice
spectral et I'énergie de courbur&.
sont présentés sur le spectre ci-contre.
Des résultats compatibles sont obtenus
en utilisant une analyse avec des cou-
pures standard.

113 10 2
M =@ 138 103
260 10 4

dN/dE (cm? st Tev?)

Residuals

i

o
N
=

Fo=7.46%0.11x 10" cm?2 s TeV’

S G=294+004 E =171 +0.18
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1:38

1:37

2:08

Energy (Te

103 260 104
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Nous cherchons a nous assurer que cette courbure n'est pas dléventuels effets systématiques de
la reconstruction spectrale. A n de limiter un potentiefeefd a une variation tres forte de I'énergie
seuil, seuls les runs dont I'énergie seuil est inférieura aleur moyenne de ces deux nuR2( GeV)
participent a I'exercice. Ce dernier consiste a tester l@etdudu spectre sur des tranches en énergie
contigués : entre00et 700 GeV d'une part et entr@00 GeVet5 TeV d'autre part. Ces deux spectres,
présentés ci-dessous, sont ajustés par des lois de p@isdantles indices respectifs @23 0:02

et 3:63 0:06 ne sont pas statistiquement compatibles, comme illustréesucontours de con ance
ci-dessous. Cela renforce l'indication de courbure olgesur le spectre global de PKS 2155-304 durant

un état haut.
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PKS 2155-304

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

Courbe de lumiere : La premiére courbe de lumiéere est construite sur I'ensenidsedonnées
prises par H.E.S.S. depuis 2004 en moyennant les ux ingégrtédessus d200 GeV a I'échelle du
mois. Le uxmesuréa 5 10 °cm 2s ! correspond au mois de juillet 2006 durant lequel la source
a présenté deux sursauts d'activité exceptionnels. Lensieccourbe de lumiére se concentre sur ce mois
d'observation et présente les ux moyennés nuit par nuitSRPR55-304 est une source dont la variabilité
est mesurée sur différentes échelles temporelles. Elleaesble 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 partirdiesées collectée entre 2005 et 2007 que le
ux de PKS 2155-304 est caractérisé par un état de ux hauteétat de ux bas dont les variabilités
ont été étudiées en détails. Une variabilité au sein det lliga de la source est fortement suggérée par
ces études. En ce qui concerne I'état haut, une dépendaraesaiabilité avec le niveau de ux a été
clairement mise en évidence et des temps de doublement diusax'a deux minutes ont été mesurés
durant le premier sursaut de 2006 (MJD 53944) — voir aussaf@an 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 nes. La varialiktéa source a été étudiée suivant différentes
méthodes. Tout d'abord, si I'on considére la variabilitpide observée durant le premier sursaut d'acti-
vité de juillet 2006 a travers des arguments de causalitéjlla 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 PDBdwer Density Spectrundes mémes données montre que cette
derniere est compatible avec du bruit rouge. La variabdlitourt 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. Collaboratienal. 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 modeéles de
gravité quantique, serait en effet mesurable a partir dudepphoton 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 dodaéd.E.S.S. correspondant au premier
sursaut de 2006 de PKS 2155-304. Cela a cependant permissde ges limites sur l'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 &érénentre les ux THE et X. Ces observations
ont également mis en évidence une association entre lesadio ret THE (Aharonian et al. 2009a).
Le comportement multi-longueur d'onde a long terme estemi&sdans H.E.S.S. Collaboration et al.
(2010c).

Lorsque I'on considére la variabilité spectrale et les &ations avec les autres longueurs d'onde, cette
source semble présenter deux comportements différeiats gelelle est en état de sursaut ou proche de
son état quiescent. Un durcissement du spectre comme leugmante est observeé lorsque la source
est dans un état de ux haut (Aharonian et al. 2009a) tandéslegspectre semble s'amollir comme le
ux augmente lorsque la source est dans un état bas (H.EC®lboration et al. 2010a). Des corréla-
tions entre la variation du ux aux trés hautes énergies eX emt été observées lors de la campagne
multi-longueur d'onde qui a couvert le second sursaut de{lt2006 (Aharonian et al. 2009a). Durant
campagne multi-longueur d'onde de I'été 2008 la source dtais un état bas. Aucune corrélation entre
les X et les trés hautes énergies n'a été observée, en reyatgiour la premiére fois, une indication de
corrélation entre les ux optique et 200 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 : (4:815) 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 ux X et radio (Gidretnal. 1995).Fermin‘a pas détecté
cette source mais la limite supérieure dérivée a partir dekservations 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 donnéksctées 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 l'observation en premamompte son ux important en X et en
radio et car il est considéré comme une source prometteur ld&x(Stecker et al. 1996).

Données et détection H.E.S.S. :

Depuis 2006, la source a été observée en 2007 et en 2008, pe tEabservation apres sélection sur
la qualité des données se trouve ainsi doublé depuis laéderpublication, pour un excés une fois est
demi plus grand mesuré avec une signi cativité compardblefait de sa position, les observations de
la source sont réalisées a grands angles zénithauds(), avec pour effet une énergie seuil de l'ordre
de450 GeV.

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.

[h] [d] [ ]
90.7 11 Sep.2004-15Nov.2009 45.4 3018 28987 0.0909 383 6.96td

Spectre
Es Exces Sign. E 4c (Eqc) Cong.
[TeV] (>Es) [] [Tev] [10 *2cm 2s 'TeV 1]
0:55 308 757 259 023 124 022 0:.03 std

N
<
[

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

si I'on considére l'absorption due a
I'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.
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1ES50229+200

Courbe de lumiére :

. 10"

L'ajustement d'un ux i 3.5F
constant sur la courbe g 3
de lumiére & [I'échelle %:2'2? {
du mois présentée ci- © E .] 0
contre a une probabilité 8 E e

2 2 &OE ¢ wil 1
de P(? = 0:4 x 0.5F ‘ t I 11]

= = [ ]
( ?=dof = 11:2=11). L ! 1 -----------
Aucune variabilité n'est 05, ‘ ‘ ‘ ‘ o
A Jan Dec Dec Dec Jan Dec

mesuree. 2004 2004 2005 2006 2008 2008
Commentaires : Quelque soit le modele d'EBL choisi, le spectre de 1ES 02R9+2esuré par

H.E.S.S. place le pic IC au dela de quelques TeV, l'une degigas les plus hautes parmi celles de
tous les blazars. Le spectre étonnamment dur de 1ES 022@82800ié a son redshift relativement élevé
permet de poser des contraintes fortes sur la densité d'EBEs th gamme de l'infrarouge moyen. En
supposant un indice spectral intrinsequel: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 limigéseure sur la densité d'EBL, son indice
spectral avant absorption serait del:28 0:2.

125



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 ux Xadia des sources de maniére a sélectionner
les objets de type HBL. Comme de nombreux BL Lac détectée3 Hix elle présente un ux X et radio
éleves.

Données et détection H.E.S.S. : Parmi les objets sélectionnées sur des criteres de ux
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 inmpential 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. Cong.

[h] [d] [ ]
55.6 21 Dec.2006-17 Apr.2010 125 2689 26623 0.0909 269 5.13td

Spectre :
Es Exces Sign. Eqc (Egc) Cong.
[TeV] (GEs) [] [TeV] [10 2cm 2s 1TeV 1]
0:30 86 347 441 116 038 321 0:85 std

H
S,

La faible statistique, associé a un
spectre trés mou rend la caractérisation
spectrale de cette source dif cile.
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1RXSJ101015.9-311909

Courbe de lumiére :

s al2
L'ajustement de la courbe b 5;10
de lumiere, construite a £ af
I'échelle du mois, par S S {
un ux constante conduit ° ! I
a une probabilité de ? & 2k L] l I !
P( 2 =0:5( 2=dof = 5 D1 | .
7:6=8) ; aucune variabilité | = PRS- foerarueeennnes 4} ------------
n'‘est mesurée pour cette _1: L b ! ! L ! | | |
Jul Dec  Jul Jan Jul Dec  Jul Dec Jul

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) 10°M (Wu et al. 2002)

Notes : Cette source est découverte dans le domaine des rayons ¥ gatellite UHURU (Forman
et al. 1978). Ses caractéristiques optiques permetteatdadser parmi les HBL (Schwartz et al. 1989).
D'aprés les observations de Beppo-SAX le pic synchrotraaisaux alentours de 1.8 keV (Costamante
et al. 2001) et I'objet est vu jusque 50 keV; ce qui le qualiename un blazar synchrotron extréme.
H 2356-309 fait partie des sources détectéed-pamni 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 dualises dispo-
nible apres coupure de sélection sur la qualité des donAéesdnian 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 lagiimportants 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 périogesigibilité avec H.E.S.S., a été observee

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

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

derniére publication.

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.
(h] [d] []
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 28852 8 loose

Spectre
Es Exces Sign. Eqc (Egc) Cong.
[TeV] (GEs) [] [TeV] [10 2cm 2s 1TeV 1]
0:20 1763 M2 312 022 035 772 073 loose

Pour cette source, une grande partie
de lI'excés est mesuré a des énergies
< 300GeV. An de baisser le seuil
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 10"
parameétres ainsi dérivés sont compa-

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

+0.74x 10 em?2stTeVv?!
2022

=3
10™ G=3.
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dN/dE (cm? st Tev?)

104

N

547 10 ° 1:48 103
1:48 10° 470 1072

M

'
=

Residuals
H
o
1
L3
F

Energy (TeV)



H2356-309

Courbe de lumiére :

La courbe de Ilumiére

mMois par mois est pré-

sentée ci-contre. Des
indications de variabilité

d'une année a l'autre, a
I'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

~101?

M T S L PR ISR T SR NN SN ST S (N SR TR S S ST SN N SR S
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 urite Igupérieure tres contraignante sur le
fond diffus extragalactique dans la gamme de longueur é&aledl'optique a l'infrarouge proche dont la
mesure directe est particulierement dif cile (Aharoniarak 2006d).
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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 téesokn optique (Abraham et al.
1991). Cette source présente un ux optique variable a éehdu mois et des sursauts a I'échelle du
jour ont été mesurés (Romero et al. 1999). Les observatituBA\he révele pas de jet a la collimation
importante au dela de quelques kpc ((Laurent-Muehleisexh. 4993)). Si cette source n'a pas été dé-
tectée par EGRET son émission aux hautes énergies est mesuFermi 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. Cong.

[h] [d] [ ]
69.9 24 Feb. 2004 - 17 Jan. 2008 22.1 5704 67677 0.0720 8329 11.1std

Spectre
Es Exces  Sign. E4c (Eqgc) Cong.
[TeV] (Es) [] [TeV] [10 '2cm ?s TeVv 1]
0:30 462 1100 316 023 051 330 0:33 std
F'/'\10—10 B B H H : B i :
3 Fo=393+0.73x10"° cm? st Tev?
L G=3.16+0.23
»n 10
7 . IE
Le spectre mesuré 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 10° 1:43 103

M 143 103 541 1072 10"

Residuals
N O RN

Energy (TeV)
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1ES1101-232

Courbe de lumiére :

- -12
12 :—10

Le ux 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 permies# 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 1ES 0347-121

Type : BlLLac Distance : z=0.188
Galaxie hote : Elliptique _ Position : 03h49m23.20s -11d59m8s
Masse du trou Noir : (1:0'%3) 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 éthiErte 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 ux

importants en X et en radio, et d'une estimation de ux praewt aux 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 apres sélection sur la quatisgdibnnées deux fois supérieur a celui présenté
dans la derniere publication.

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.

[h] [d] [ ]
475 20 Nov.2005 - 14 Dec. 2009 18.3 2331 19774 0.0975 403 8.46td

231 103 118 101

Spectre
Es Exces Sign. Edc (Egc) Cong.
[TeV] (GEs) [] [TeV] [10 2cm 2s 1TeV 1]
0:30 243 877 312 034 (052 232 0:29 std
E * = F(; =‘2.‘99‘ ’_r‘ 0.77x10™"° ém'z st ‘Te\fl‘ """"
« F G=3.12+0.34
N 0™ N
E E
Le spectre est dur étant donné la dis- Y w07} e
tance de la source. Les résultats obte- Z - T
nus sont similaires a ceux publiés. 10" £
M 591 105 231 108 104

—e—

Residuals
NBRORN
1

Energy (TeV)
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1ES0347-121

Courbe de lumiére :

- 10—12
Nm -

La courbe de lumiére g 108
ci-contre représente le s 8
ux intégré au-dessus de O 6 ¢
300GeV pour chaque 8 aF , 1{
période  d'observation. x 2F ! . v
Aucune variabilité n'est L O A . 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 3:5 m (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) identi ent PKS 0447-489 comme un BL baidant en X, observé
dans cette gamme de longueur d'onde par ROSAT (Periman &088). 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 sourcesgaltretiques 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 I'automne 2Ba@¢(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 Fermdelude I'énergie seuil de H.E.S.S. — énergie
seuil attendue pour cet objet étant donnée sa déclinaidienes aussi considérée comme prometteuse
d'aprés les critéres de Tavecchio et al. (2010b) qui ont rquéaque les objets émetteurs aux THE décou-
verts parFermiprésentent : un ux important au dela d80MeV (Figomev > 3 10 8phcm 2s 1)

et un spectre dur dans la bande en énergie couvertEqgpani (indice spectral différentiel < 2), ou
bien, un spectre dur dans la bande en énergie couvertBepan et un ux important en X (F  a
1keV > 10 2ergcm 2s 1). C'est sans surprise que cette source présente aussi mportant 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 'utili-
sation des données Fermi pour estimer I'émission des ajetI HE.

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.
[h] [d] []
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 suf sanmnee 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 lesnéles est
tres mal déterminé, avec des erreurs statistiquds mais les valeurs obtenues ¢ 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 enment détectée

par H.E.S.S. (Hofmann et al. 2009). Un excé260 est mesuré a plus de en utilisant une analyse
récemment développée et plus performante que celle basésquarameétres de Hillas (de Naurois &
Rolland 2009), pour un ux qui représente envird®% du Crabe Fermiannonce la détection de cette

source aux trés hautes énergies a la méme occasion. Il dagitn 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 ux
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 signal22l a 4 estmesuré. Les analyses plus avancées, adap-
tées aux sources a faible ux, sont nécessaires pour étadirdétection ferme de cette source (de
Naurois & Rolland 2009; Ohm & et al. 2010; Fiasson et al. 2@&cherini & et al.).

T Dates Zen ON OFF Exces Sign. Cong.
[h] [d] []
73.6 3 0ct. 2005 - 23 Nov. 2009 26.4 2975 30293 0.0909 221 3.98td g
73.6 3 0ct. 2005 - 23 Nov. 2009 26.4 24446 120326 0.2000 3813 2.Joose

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< 048 0:69
Position : 15h55m43.044s +11d11m8s
Galaxie héte : N'est pas résolue par le télescope Hubble

Notes : PG 1553+113 est découverte en UV durant le Palomar Greereys8a variabilité et son
absence de raies en optique lui valent d'étre quali € de Bt.LElle est observée en X, notamment
par BeppoSAX. Son redshift est incertain ; aucune lignetrdeservée malgré les dix observations qui
lui ont été consacrées notamment avec le VLT (Aharonian.20f18b). La limite supérieure la plus
contraignante donnée ci-dessus est établie a partie dege®mle 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 basantes considérations liées a I'absorption par
I'EBL des photons qui contribuent au spectre mesuré parFE (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 ux importants en X et en radio ((Costéen& Ghisellini 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 ménwdegrd'observation. Pour un état de ux
identique a celui mesuré par H.E.S.S., il faudrait d'autaet pine centaine d'heures supplémentaires
pour améliorer le signal. En cas de sursaut d'activité, quirpait étre repéré pdfermi, cette source
serait bien entendu ré-observée.

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

"%}

Spectre :
Es Exces Sign. E 4c (Eqc) Cong.
[TeV] (>Es) [] [Tev] [10 *2cm 2s 'TeV 1]
0:21 322 455 473 097 031 1850 4:23 loose
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PG1553+113

Courbe de lumiére :

- 10—12
L'ajustement par un ux + 8of-
constant de la courbe de Eeoi I
lumiére par période d'ob- E oF ‘
servation donne une pro- S
babilité de 2 P( 2) = & 20 ] .
0:3 ( 2=dof = 3:7=3), N S S
aucune variabilité n'est 20F | | | | | |
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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 superluminiquestteyges ( 45c, Jorstad et al.
(2005) ). Une campagne multi-longueur d'onde (radio, apidX) a permis de suivre ses périodes d'ac-
tivité avec a la clef une étude de la polarisation optiqueegdstructure du jet (Marscher et al. 2010).
Des sursauts d'activité ont été observes 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 ahieesvdéclen-
chées par un sursaut d'activité exceptionnelle de l'ogtifusqu'au GeV. |l 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 1351fRucella et al. 2009) et le 19 mars (Ver-
cellone et al. 2009)Fermi con rme cet état de ux imporant. L'activité de la source estceptionnelle
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 SuppoygRam (GASP) of the Whole Earth Blazar
Telescope (WEBT), Larionov et al. (2009)). C'est dans cescistances 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 l'analyse
standard. Un excés d&1 mesuré avec une signi cativité @5 est obtenu avec une analyse récente
plus avancée (de Naurois & Rolland 2009), I'ensemble dagteis 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. Cong.
[h] [d] []
12.4 20 Mar. 2009 - 29 Apr. 2009 21.3 393 4079 0.0930 14 0.66 Std
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 4.9bose
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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 nhature n'est pas connue et a été discutée dans @tahd®009) a partir des informations multi-
longueur d'onde a disposition. Ses caractéristiques sgesten X observées par Chandra (Tomsick et al.
2009) et Swift (Landi et al. 2009) et sa détection en optidR®S$AT) et en radio (assez brillante : 107
mJy & 1.4GHz et spectre plat) suggérent qu'il s'agit d'un A@Mis un spectre optique est nécessaire
pour con rmer cette classi cation. Dans le cas d'une conation de sa nature d'AGN, son le rapport
important entre ses ux X et radio gr = 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 unmpasimpatible avec celle la source IN-
TEGRAL IGR J19443+2117 et des observations dédiées ontétisées pour con rmer le signal et
accumuler des informations nécessaires a son identi caoposteriori on remarque que dans le plan
ux radio- ux X cette source se trouve dans la zone ou se sitdes AGN détectés au TeV.

Données et détection H.E.S.S. :

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

s
o

Spectre :
Es Exces Sign. Eqc (Edc) Cong.
[TeV] (Es) [] [TeV] [10 '2cm ?s TeVv 1]
0:65 118 583 289 057 105 068 0:13 std

Fo=7.97+1.49x 10" cm?2s1Tev?!
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Cartes d'identité des AGN détectés par H.E.S.S.

Courbe de lumiéere

s 112
L'ajustement par une o ;10
constante de la courbe g ‘F
de Ilumiére a [I'échelle S 3 I
du mois méne a une © LE ] |
probabilitt  de 0.4 2 °F ] 11l
( 2=dof = 7:3=7). 5 ‘] ; Il
Aucune variabilité n'est T Ofreemmmerees l --------------- LT T
mesurée  pour  cette = ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ ‘ .

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 con rmée, il s'agiraitalpremiére décou-
verte fortuire d'une source extragalactiqgue aux THE. Cesguait 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 n décembre 0@3mois 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.Busdela de cette analyse, les résultats les
plus marguants obtenus a partir de I'observation de cessodjec H.E.S.S. ont déja été présentés dans le
contexte plus général du chapitre 3 mais aussi dans les ctidentité. Ils 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 meswgeént rassemblés dans le tableau 11.1. La
plupart de ces sources (15/17) est détectée a plés @ utilisant I'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 I'utilisation des coupures hasdrpatteindre une telle signi cativité. Par
ailleurs, 1ES 0414+009 et PKS 1510-089 ne sont pas déterfdlas des 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®@@riasson et al. 2010; Becherini &
etal.).

Les spectres différentiels en énergie des sources songghn générale, bien représentés par une
loi de puissance, avec des indices spectraux compris 2r2eet 4:13. Une coubure dans la partie a
plus haute énergie a été mesurée pour Mkn 421 et durant fiatdatde PKS 2155-304. Les spectres les
plus durs observés pour les sources les plus lointainesesniip de poser des limites supérieures trés

AGN T Zen ON OFF Excés Sign. Var.
[h]  [d] []
CenA 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 103.7 15min.
PKS 0548-322 47.7 13.7 357 3116 0.08 96 5.4 -
PKS 2005-489 134.4 33,5 8233 67114 0.09 2103 24.3 Mois
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
1ES 1101-232 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+113 274 36.7 1401 13102 0.09 210 5.6 -

IGRJ19443+2117 348 485 1026 18559 0.05 164 5.3 -

TaB. 11.1:Récapitulatif des tableaux présentant les données et teakigesuré des 17 AGN détectés
par H.E.S.S. jusqu'au mois d'avril 2010. Le contenu du tahlest présenté dans le paragraphe 11.1.2,
a l'exception de la derniére colonne qui représente ici laiafilié la plus rapide mesurée par H.E.S.S.
Les sources indexées par le symbolgont celles pour lesquelles la statistique disponible da de
I'énergie seuil de con ance est suf sante pour construirespectre.
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AGN z Exces Sign. Edc (Edc) Con g.
(>Es) [] [TeV] [10 2cm 2s 1TeVv 1]
CenA 0:0018 830 H 229 034 067 065 0:12 loose
M 87 0:0044 901 &% 207 017 116 044 0:06 loose
PKS 0548-322 0:0690 197 292 038 (052 149 0:27 std
PKS 2005-489 0:0710 3021 1y 301 0:13 047 760 045 loose
RGB J0152+017 0:0800 511 5 302 049 042 433 0:76 loose
PKS 2155-304 0:1160 40874 158 340 0:02 036 113 0:01 loose
H?2356-309 0:1651 1567 8 293 025 035 85 0.6 Iloose
1ES1101-232 0:1860 483 1B 292 019 052 290 0:29 std

TAB. 11.2:Résultats de I'ajustement par une loi de puissance desregaemtre220 GeVet5 TeV, pour
les sources dont le spectre couvre cette gamme en énergie.

contraignantes sur la densité d'EBL, dans la gamme dediofige moyen pour le cas de 1ES 0229+200,
et dans le gamme de l'optique a l'infrarouge proche — ou laureedirecte est particulierement dif cile
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 psssdaue celui de 1ES 0229+200.

Pour étudier I'éventuelle corrélation entre les indicescsfaux et la distance des sources, des spectres
ont été dérivés sur une gamme en énergie commune a n d'é@éesdifférences qui seraient dues a la
dépendance en énergie de l'absorption par le fond diffusagatactique. 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 l'angle zénithal d'atvaéion, et la diminution de l'exces avec
I'énergie. Un bon compromis, qui consiste a utiliser unergieeseuil qui convienne a un maximum de
source et au dela de lagquelle la statistique est suf sanéecarnstruction des spectres, est trouvée avec
la gamme en énergie @20 GeVab5 TeV dans laquelle il a été possible de déterminer l'indice spéct
de huit sources. PKS 2155-304 participe a I'étude ; le spexst déterminé a partir de I'ensemble des
données a I'exception de celles correspondant aux surdadtivités de juillet 2006 durant lequel le
comportement de la source est particulier. Les résultatgsésentés dans le tableau 11.2. La gure 11.1
représente les indices spectraux déterminés sur la gammeeegie commune en fonction du redshift
des sources.

Les différents indices spectraux obtenus ne sont pas citgsaavec une valeur constanté£dof =
89=7 correspondant & une probabilité d&P (chi?) = 10 16). Etant donné le nombre assez limité de
sources participant a I'étude, il est dif cile de revendéqwne corrélation entre la dureté des spectres et
la distance, méme s'il semble que les sources les plus padient aussi les plus dures. Quoi qu'il est
soit, une telle corrélation n'est pas forcément attendureeftet, le spectre des sources sur une gamme
en énergie donnée avant absorption peut étre différenedonarce a l'autre : si les spectres intrinséques
varient ou bien, en faisant I'hypothese d'un spectre isiue similaire pour I'ensemble des AGN et
présentant une courbure, si I'ampli cation Doppler (quicdie les spectres vers les hautes énergies)
est différente d'une source a l'autre, alors sur une gammeénengie donnée les spectres apparaissent
naturellement différents.

Le suivi des sources a permis de mettre en évidence la V@gadilong terme de pres d'un tiers
des AGN détectés. De la variabilité rapide de I'ordre du jawgalement 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$81304 pourrait étre due a des processus de type
multiplicatif, c'est du moins ce qui est suggére par le canaclognormal de sa variabilité. L'étude de
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FiG. 11.1:Indice spectral déterminé ent@20 GeV et5 TeV en fonction du redshift, pour les sources
du tableau 11.2.

la variabilité rapide de PKS 2155-304 durant son sursaudtigieé le plus exceptionnel a d'autre part
permis de mettre une limite contraignante sur la violatied'idvariance 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 l'augntientalu ux. Le comportement de PKS 2155-
304 est cependant plus complexe et semble différent selemagsource se trouve dans un état de ux
haut ou bas.

L'organisation de campagnes multilongueur d'onde avec.H5L.E& a permis d'étudier le comporte-
ment de ces objets et notamment de chercher des corrélaetbresles différentes gammes en énergie.
Durant les états hauts de Mkn 421 et PKS 2155-304, des ciorédant été mesurées entre les ux en X
et aux THE, ce qui est attendu si la méme population prodsidézix émissions. La campagne multilon-
gueur d'onde consacrée a PKS 2155-304 et associant H.EBt8i, RXTE, Swiftet ATOM, a permis
d'observer la source dans un état bas. Durant ces obseryagb contrairement a ce qui a été mesuré
pendant I'état haut de la source, aucune corrélation eedr let 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 de par processus Compton inverse. Ce comportement nécesgéadant con rmation,
en considérant notamment d'autres péeriodes d'observatinaltanées entre I'optique et les THE durant
un état bas de la source.
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Chapitre 12

Limites supérieures sur le ux des AGN
non détecté

Il'y a un nombre encore faible d'émetteurs au TeV connus, feaimites supérieures sur le ux 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 pudiln sur les limites supérieures (Aharonian
et al. 2008c).

12.1 Présentation des données

L'analyse présentée ici rassemble les 36 AGN observés moaisiétectés par H.E.S.S. — et dont le
temps d'observation aprés sélection sur la qualité desékmast supérieur a 1h. Pour I'ensemble des
sources ce temps s'éléve a pres de 410h. Les observatioggedaites 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 appliquant Igaiesustandard (voir 8.6). Les nombres
d'évenements dans les régions ON et OFF sont déterminégiagmita méthode des fonds ré échis
multiples (voir paragraphe 8.4.2). La signi cativité dgsal est obtenue a partir de la formule de Li et
Ma (voir paragraphe 8.5).

12.2 Calculer une limite supérieure sur le ux

La limite supérieure sur le ux intégré est calculée a patéra 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 con ance gmblie et adaptée pour le cas des variables
poissoniennes avec du fond ou des variables gaussiennaseboCette méthode consiste a construire
une ceinture de con ance a partir d'une procédure unique,lgunesure donne lieu a un intervalle de
con ance ou a une limite supérieure. Cela permet d'éviteméxanisme de " ip opping” qui entraine
la sous estimation des erreurs. Avant de préciser davataagéthode utilisée par Feldman et Cousins,
rappelons la dé nition d'une ceinture de con ance et celésdntervalles de con ance qu'elle permet de
construire.

La ceinture de con ance est dé nie dans le playx ), ou représente le paramétre dont on cherche
a déterminer la valeur vraig (inconnue) a travers la mesurg de I'observablex. On suppose connue la
distribution de probabilité de I'observabteassociée a. Pour chaque valeur deon dé nit un intervalle
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FiGg. 12.1:lllustration de la construction d'une ceinture de con andeour chaque valeur vraie, la
ligne horizontale représente l'intervalle dans lequeh une probabilité d'étre mesuré. L'intervalle de
con ance sur la valeur de associé a une mesuxedonnée est lu sur les bord de la ceinture de con ance,
comme indiqué par la ligne pointillée verticale. Figureraiie de Feldman & Cousins (1998).

d'acceptancéxi; x»] tel que la probabilité pour que la mesurexdappartienne a cet intervalle soit égale
au niveau de con ance désiré (P (x 2 [Xx1;X2]j ) = ). La construction de la ceinture de con ance
consiste a déterminer cet intervalle pour chaque valeur.d®our une mesurgy donnée, l'intervalle
de con ance associd, 5; ), est lu sur les bords de la ceinture de con ance dé nis patdiception
de la ceinture par la ligne verticale passant y@(voir gure 12.1). Supposonsg connue e{xz; X»]
l'intervalle d'acceptance qui lui est associé. Par cortion, les intervalles de con ance associés aux
mesures comprises enigetx, contiennent tousg, autrement dit quel que soib, o2 [ a(x); b(Xx)]
si et seulement sx 2 [x1( 0);X2( o)]. Par conséquent, la probabilitt de mesurer une valew de
comprise entre; etx,, notéeP (x 2 [X1( o);X2( o)]) = , estégale ala probabilité d'obtenir, a partir
de la mesure, un intervalle contenant c'est-a-direP( o 2 [ a(X); b(X)]) = . Notons que 4(X) et
b(X) sont des variables aléatoires qui dépendent de I'expé&rienque donc l'intervallg a(x); p(X)]

varie d'une expérience a l'autre. En un mot, si I'on réalise umesuresg de l'observable associée au
parameétre (pour lequel la valeur vraie est inconnue), l'intervallead® ance construit a partir deg a
une probabilité d'étre I'un de ceux qui contiennent la valeur vraie de

La détermination des intervalles de con ance "a la Neymaisse libre le choix des bornes des
intervalles d'acceptance. Pour permettre la transitiois \es faibles valeurs de sans sous estimer le
recouvrement des intervalles et tout en restant dans leiderdas valeurs physiques — par exempl@
si le paramétre correspond a un comptage de nombre de particules — Feldn@ousins utilisent le
rapport de vraisembland®(x) pour ordonner les valeurs aecontenues dans l'intervalle d'acceptance.
R(x) estdé nicomme égal 8(Xxj )=P(x= m), 0U  estlavaleur qui maximise la probabili®xj )
tout en restant dang les limites physiques. Les intervalsceptancedXs; X2] sont alors construits de
maniére a satisfaire)fl2 P(xj )dx = etR(x1) = R(x2). Si la borne inférieure de l'intervalle de
con ance est égale a zéro alors la valeur mesurée est agsoaige limite supérieure.

Pour chaque source, l'intervalle de con anc8 aassocié a la mesure de I'excés dest calculé a
l'aide de la méthode décrite ci-dessus. La borne supérigeireette intervalle, noté®8™?*, est utilisée
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pour calculer la limite supérieure sur le ux différentief'®* a I'énergie de référendgy, tel que :

Smax

P _R,
T g, & I(E)E

|

Dans cette équation l'indideest relatif aux différents runs utilisés lors de I'analysdaisource T etEq
représentent le temps et I'énergie seuil associés au (woir le paragraphe 9.1.3 pour la détermination
de I'énergie seuil) | (E) représente la réponse de l'instrument (c'est-a-dirediefombiné de la surface
de collecte effective et de la résolution en énergie ; vardaragraphes 9.1.1 et 9.1.2) ; nalement,
est l'indice spectral supposé. Le ux intégré est ensuitewdé au dela de I'énergie seuil moyenne des
observationsEs, suivant : Z,

max — max — dE

Pour calculer le ux intégré, on fait I'nypothése d'un spexdifférentiel en énergie en forme de loi
de puissance avec un indice de 3, correspondant a ce quikeahmment observé pour les AGN détectés
au TeV. Notons cependant que le choix de l'indice spectralpals beaucoup d'in uence sur la valeur
limite du ux.

12.3 Résultats

Pour chaque source, les résultats obtenus en appliquargtheode d'analyse présentée dans le cha-
pitre 8 sont rassemblés dans le tableau 12.1 qui donne aeouyfiart!'excés attribué aux et sa signi -
cativité. Comme on peut le voir sur la gure 12.2, la disttibn des signi cativités pour les différentes
sources présente une légére déviation par rapport a umibuwlisin gaussienne centrée en zéro et de
largeurl . Cela pourrait étre une indication qu'une partie des olgbtervés présente un signal au TeV
méme si ce dernier n'est pas détectable par H.E.S.S. Notoeditie que I'une des entrées du dernier
intervalle de la gure 12.2 est due a Mkn 501, une source cenpour émettre au TeV mais dont le signal
est détecté ici avec une signi cativité @e — cette source située dans I'hémisphére Nord est observée a
de grands angles zénithaux ce qui rend sa détection plusldif

L'énergie seuil et la limite supérieure sur le ux intégré-dessus de cette énergie sont présentés
dans le tableau 12.2. Le ux intégré est également expringtivement au ux associé a I'émission
de la nébuleuse du Crabe, estimée au-dessus de la mémeeésearii & partir du spectre mesuré par
H.E.S.S. (voir Aharonian et al. (2006a)). Les valeurs pré&ss ne sont pas corrigées de l'absorption
due a4 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 d& est détecté 8 par H.E.S.S. en
quatre heures d'observation. En utilisant l'indice spactr= 2 :6 mesuré par HEGRA au dela de
1:5TeV le ux détecté au-dessus de I'énergie seuil de H.E.S.S-¢€st 1:65TeV) = 1:57  0:54g5t
0:3sys 10 2cm 2s 1. Cette valeur est comparable & I'état bas de la source mpaulEGRA en 1996.

1on utilise le spectre mesuré par HEGRA car malgré sa latitaterable a I'observation de Mkn 501, cet instrument fait
partie la génération précédente d'ACT et son seuil en éaasfi similaire a celui de H.E.S.S. pour des objets vus a grand
angles zénithaux.
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AGN Type z T Zos ON OFF S
(] [d] []

NGC 1068 Sey2 0:004 184 259 815 7950 (D98 38 13
NGC 3783 Seyl 0010 26 248 191 2130 @91 2 02
NGC 7469 Seyl 0016 100 335 433 5110 @92 35 16
3C 120 FRI 0:033 52 320 257 2990 @91 14 09
Mkn 501 BLLac 0:034 41 637 267 2400 D91 48 30
Pictor A FRII 0:035 206 282 1080 11900 M91 1 00
PKS 0521-365 BLLac 0:055 74 211 362 3770 (D96 2 04
PKS 2316-423 BLLac 0:055 86 204 599 6420 @M91 15 06
PG 2209+184 Seyl 0070 88 424 218 2430 @91 3 02
I Zw2 HFSRQ 0:090 127 370 373 4080 @M91 1 01
SHBL J001355.9-185406 BL Lac 0:094 244 137 943 9820 @93 28 09
IERS B1345+125 Seyl 0122 82 366 186 3050 €59 6 05
1ES 0145+138 BLLac 0:125 57 398 231 2830 @91 26 16
PKS 0558-504 NLSI 0:137 88 284 433 4940 @91 16 08
RGB J1117+202 BLLac 0:139 43 515 177 1990 @9 14 1.0
RGB J0109+182 BL Lac 0:145 27 419 65 754 0091 3 04
1ES 0323+022 BL Lac 0:147 115 272 581 5810 @91 52 21
3C 273 FSRQ 0:158 222 306 1170 12300 M91 57 16
1ES 1440+122 BLLac 0:163 133 365 476 4610 @91 57 26
1ES 1218+304 BLLac 0:182 23 557 72 807 0091 1 02
PKS 0048-097 BLLac 0:200 124 218 341 10600 @M31 11 05
1ES 0647+250 BL Lac 0:203 14 503 22 288 0091 4 08
1ES 2343-151 BLLac 0:224 131 164 833 8640 @O0 27 09
RBS 1888 BLLac 0:226 78 140 483 5410 @91 8 04
3EG J0215+1123 BLLac 0:250 79 425 210 5030 €039 11 06
BWE 0210+1159 FSRQ 0252 79 431 210 3970 @55 8 1.0
PKS 0301-243 BL Lac 0:260 72 89 277 2720 @97 13 08
HS 2250+1926 FSRQ 0:284 203 438 599 7530 @82 17 1.3
SHBL J032541.0-164618 BL Lac 0:291 147 97 702 7490 @091 21 08
EXO 0556.4-3838 BLLac 0:302 102 196 495 5120 @91 29 13
1ES 0507-040 BLLac 0:304 87 221 348 3470 @91 32 17
1RXS J033311.8-361942 Sey1l 0:308 224 206 856 22100 @37 30 02
Q J22548-2725 BLLac 0:333 17 145 130 1640 @91 19 16
SHBL J213135.4-091523 BL Lac 0:449 259 156 1150 12400 @91 28 08
3C 279 FSRQ 0536 59 258 255 2880 @80 25 17
KUV 00311-1938 BLLac 0:610 52 85 150 1670 @91 1 01

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 SIMBABXtp ://simbad.u-strasbg.fr/simbad/ ) ou
NASA/IPAC tttp ://nedwww.ipac.caltech.edu/ ), le temps T apres sélection sur la qualité
des données, l'angle zénithal moyen correspondant aux\zdisens la source, le nombre d'événements
dans la zone ON et dans les zones OFF, le facteur de norniafisatentre les régions ON et OFF,
I'excés et la signi cativité S avec laquelle ce dernier est mesuré.
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Résultats

AGN Es ON OFF S Il (>Ey) Crabe
[GeV] > Es > Eg >Es [] [10 2cm %s 1 %
NGC 1068+ 267 409 3848 M98 33 16 < 1:59 < 0:87
NGC 3783 286 61 778 @91 9 11 < 171 < 1.06
NGC 74691 281 236 2692 M92 10 07 < 0:96 < 0:57
3C 1201 271 128 1560 M91 13 11 < 1:.09 < 0:61
Pictor A H 296 514 5667 M91 1 00 < 0:96 < 0:63
PKS 0521-365" 275 181 1751 M94 16 12 < 2:60 < 1:50
PKS 2316-423H 249 250 2586 MI91 14 09 < 2:45 < 1:20
PG 2209+184 434 135 1493 M91 0 01 < 0:90 < 1:.09
nzw2 H 356 223 2322 91 11 08 < 1:17 < 1:.03
SHBL J001355.9-185406 275 447 4279 93 48 23 < 1:56 < 0:90
IERS B1345+125 417 83 1381 M59 1 02 < 1:.02 < 1:16
1ES 0145+138" 327 129 1611 M91 17 14 < 0:83 < 0:63
PKS 0558-504H 291 221 2410 M91 1 01 < 1:66 < 1.05
RGB J1117+202H Vv 539 135 1462 M96 5 04 < 1:16 < 2:.01
RGB J0109+182 456 45 479 91 1 02 < 1:80 < 2:37
1ES 0323+022 HM 267 254 2762 MI91 2 02 < 1:33 < 073
3C 273HV 295 601 6126 M9l 44 18 < 1:36 < 0:88
1ES 1440+122HV 347 277 2461 M91 53 33 < 2:06 < 1:73
1ES 1218+304 917 39 471 @91 3 06 < 1:38 < 5:68
PKS 0048-097 323 155 4241 M33 14 12 < 1:55 < 1:16
1ES 0647+250 672 14 205 @91 4 11 < 1:00 < 2:47
1ES 2343-1511 242 338 3463 (00 7 04 < 1:19 < 0:56
RBS 1888+ 230 194 2134 M91 0 Qo0 < 1.77 < 0:76
3EG J0215+1123 466 127 2958 M40 8 08 < 1:29 < 1.75
BWE 0210+1159" 443 116 2391 M57 19 1.7 < 0:44 < 0:55
PKS 0301-243 290 119 1075 M97 14 13 < 2:28 < 1:44
HS 2250+1926" 453 386 4685 M84 7 04 < 0:56 < 0:73
SHBL J032541.0-164618 248 295 3082 M9l 14 08 < 1:58 < 0:77
EXO 0556.4-3838" 276 212 2278 M91 4 03 < 1:56 < 0:90
1ES 0507-040 273 151 1587 M91 6 05 < 1:61 < 0:92
1RXS J033311.8-361942 408 273 7353 M39 14 08 < 0:37 < 0:40
Q J22548-2725" 217 47 644 91 11 15 < 2:.03 < 0:80
SHBL J213135.4-091523 262 500 5225 M91 25 11 < 1:22 < 0:65
3Cc279 H 284 116 1457 M79 0 01 < 1:66 < 1.01
KUV 00311-1938 329 57 536 @91 8 11 < 2:20 < 1.70

TaB. 12.2:Limites supérieures 89% sur le ux des sources observéees par H.E.S.S. dont le sigral e
détecté avec une signi cativité inférieure3a. 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 symboleet de l'initiale de I'ACT ayant effectué la mesure (H.E.SMRAGIC 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 déie supérieure n'a pas augmente.
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FiG. 12.2:Distribution des signi cativités obtenue pour les AGN alygs 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 nombre 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
a50 , avec pour conséquence un seuil en énergie élevé. La linn@&risure mesurée par H.E.S.S. sur
cette source est respectivement 2.4 et 1.5 fois supérienraur 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 ux 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 sigiélid a5:1 (apres correction des essais sur
les différentes nuits d'observation, mais sans prendreoepte les observations des années précédentes
et suivantes). Le spectre de cette source est mesuré avgcamue incertitude et l'indice spectral trouvé
est =4 :1 07 0:2(MAGIC Collaboration et al. 2008).

La limite supérieure sur le ux intégré au dela de I'énergeuis de H.E.S.S. pour cette source
( 300GeV) est del1:66 10 2cm 2s ! si I'on suppose un indice spectral de 3 et H&85
10 2cm 2s 1 pour un indice spectral de 4. Pour comparer cette limite rieym& au ux mesuré par
MAGIC ce dernier est extrapolé au dela de I'énergie seuil d&8lS. La valeur trouvée est 12 fois plus
importante que la limite supérieure mesurée par H.E.SI®nsitilise =4 pour faire l'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 intéeggsde connaitre les limites supérieures dérivées a
partir des observations MAGIC n'ayant pas donné lieu a unectién.
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Résultats

Fermi Fermi H:E:S:S: Extra UL
AGN z Fo1 ' 10oMev Es FE. FE.

10 °[cm 2s 1] [Tev] [10 2cm %s 1] [10 '2cm 2%s 4

NGC 1068 0.004 212 0.86 0.27 1:159:79 <1.59
Mkn 501 0.034 1.85 8.35 1.65 6:63%:5) 1:57 0:54
RGBJ1117+202 0.139 1.71 2.39 054 41639 <1.16
RGBJ0109+182 0.145 2.00 0.90 046  0:38%2% <1.80
1ES 0323+022 0.147 2.14 1.12 027  0:86'%:3% <1.33
3C273 0.158 2.75 9.55 0.29 0:20"9:%3 <1.36
1ES 1440+122 0.163 1.77 0.76 0.35  1:.99"428 <2.06
1ES 1218+304 0.182 1.70 3.31 092 1240 <1.38
1ES 0647+250 0.203 2.04 1.79 0.67  0:13%58 <1.00
3C279 0.536 2.32 32.39 0.28 0:73"%%8 <1.66
KUV 00311-1938 0.610 1.89 2.79 033 013952 <2.20

TAB. 12.3:Flux intégrés au dela de I'énergie seuil de H.E.S.S. dérav@sutir de I'extrapolation des
spectres mesurés par Fermi en tenant compte de I'absorpaofEBL (ngtga ). Les limites supérieures
mesurées par H.E.S.S. sont présentées dans la derniélmeo@EELS). Pour Mkn 501, le ux estimé au
dela de I'énergie seuil est présentée et non la limite s@peéei (voir le paragraphe 12.3.1).

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

Certaines des sources observées mais non détectés par3d @seété détectées paermi. Leur
ux a I'énergie de pivot et leur indice spectral présents slancatalogue des sources ponctuefiesmi
(Abdo et al. 2010e) sont utilisés pour extrapoler le spavisuré paFermiau dela de I'énergie seuil de
H.E.S.S. L'absorption par I'EBL est prise en compte en sailit le modele de Franceschini et al. (2008).
Les résultats sont présentés dans le tableau 12.3.

La compatibilité entre les ux obtenus par extrapolationcgex mesurés pdermiet les limites su-
périeures mesurées par H.E.S.S. renforce I'idée que aepeldtions 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.ESSou le ux estimé (respectivement) sont infé-
rieure a la valeur extrapolée a partir du spectre mesuré&erani. Elles illustrent les limites de validité
de cette extrapolation qui ne tient pas compte de la coulibtniaséque qui peut étre présente dans les
spectres, nhotamment attendue si I'on se trouve pres du piD'Elitre 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 umeéstpar 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'uni cation des AGN.






Introduction

Selon le schéma d'uni cation, les différences observatgies entre les FR | et les BL Lac seraient
dues a un effet d'orientation de leur jet par rapport a ndgeel de visée. Mais c'est sur la base des
observations en optique et en radio que la classi cationeemés de BL Lac ou de FR est effectuée;
il semble donc pertinent de tester leur association ersatitiles 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 l'aide d#efas simples et cependant ef caces, ce qui
implique une densité importante d'objets appartenant apafation parente.

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

Nous partons des hypotheses les plus simples : une formealpeat un facteur de Lorentz uniques
associés a un jet sans ouverture géométrique, pour leoterfraux 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 hypothéses auwssi d'accéder a certaines des caracté-
ristiques intrinséques de la population d'objets congidéDans 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 sieel 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 densitéspldagion 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 modélecdtion, les BL Lac partageraient
les mémes caractéristiques intrinséques, celles de lgudgtmn parente, et les différences spectrales
observés dans une gamme en énergie donnée seraient duesnuang a une ampli cation 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), I'nypothése d'un spentrmséque unique, I'une des bases de
notre approche, est confrontée aux données, ce qui peandetiparamétriser 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$@émue entre cette énergie et la luminosité
intrinséque des objets est mise en évidence et caractéisée c'est aux distributions des luminosités
intrinséques et a celles des facteurs Doppler que nousercreddans la section 13.3. Nous verrons que
cette derniére impose une distribution des facteurs dentomaractérisée a son tour dans la section 13.4.
En n, nous dresserons le bilan de cette étude dans la set3idn

13.1 Une forme spectrale empirique unique

Dans le cadre du modele d'uni cation, les BL Lac et leur patign parente partagent les mémes
caractéristiques intrinséques. Cela implique en paiticybour ces deux populations, d'avoir une forme
spectrale relativement stable d'un objet a l'autre. Darteaction, nous testons la validité de cette hy-
pothése en cherchant une forme spectrale empirique qugresdre 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 weégrés 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 sount&snt pas prise en compte dans notre étude,
des mesures de ux relatives a leur état moyen sont confesnafix ux prédits en utilisant la forme
spectrale paramétrée.

13.1.1 Paramétrisation et notations

La forme spectrale commune doit permettre de rendre congplizz gamme d'indices spectraux me-
surés pafFermiet par les ACT. Une étude préliminaire, basée sur la comgraraies indices spectraux
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mesurés aux hautes et tres hautes énergjgsét T respectivement, de part et d'autre du pic d'émis-
sion) pour des BL Lac détectés dans ces deux bandes en &nergientré qu'une forme parabolique ne
semble pas privilégiée pour représenter I'émission du piauie énergie de ces objetEn revanche, les
différences des indices spectraupe et the sont compatibles d'une source a l'autre, aux incertitudes
pres, ce qui laisse penser qu'une loi de puissance bris@euanvetransition courbe pourrait assez bien
représenter la composante a haute énergie des sourcesixacdonc été fait de paramétriser le spectre
différentiel photon (E; o; o;m) par la forme suivante :

(E=Ep) °©

. (13.1)
b+2m(E=Ep) = +(E=Ep) 0

(E; oo om)=(b+3) (Ep)

ou les parameétresy, o et m sont a déterminer. o correspond au régime a faible indice photon
mesuré paFermiet g+ g aurégime a grand indice photan.prendra les valeurs zéro ou un, ce qui
permet de jouer sur la courbure. On déterniie maniére a ce qUe, soit I'énergie a laquell&€? (E)
est maximale, ce qui donne :
o(m+1)
0o 2

A partir de la relation 13.1, le ux différentiel en énergiEg(E)) et le ux différentiel par bande
logarithmique en énergi€EFe (E) = Fiyg)(E)) sont exprimes :

b= 2m 1

FE(E)=1:602 10°% E (E) [ergcm 2s 1MeV 1]

EFe(E)=1:602 10 % E? (E) [ergcm 2s ] (13.2)

Le ux intégral en photons est noté, et la puissance par unité de surface est notée :

R
P= Fe(E)dE [ergcm 2s 1]

13.1.2 Optimisation des parametres sur un lot de 23 BLLac

L'optimisation des paramétres de la forme spectrale esé&aen comparant les ux 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 dd-ermi et donc relatives a
I'état moyen des sources — a ceux calculés par l'intégratemta forme spectrale dans la méme bande en
énergie. A n d'estimer le ux de cette maniére, la forme spate nécessite 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 Epg., ) €t le ux par bande logarithmique d'énergi&f e, (Ep), energcm 2s 1 corres-
pondant au pic a haute énergie ont été estimés par I'étudsud&SED (Abdo et al. 2010a). Ces objets,
dont les caractéristiqgues sont présentées dans l'anndomtdpartie d'une étude réalisée sur I'ensemble
des blazars brillants détectés parmiqui montre I'existence une relation linéaire entre l'ingligpectral
et la position du pic a haute énergiqﬁ'F, en Hz). Notons qu'une telle relation, qui sera utilisée lpar
suite, peut également étre déterminée en considérantamant les 23 objets de types BL Lac. La gure
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 l'indice spectral que mesurefa@tmi ¢ étant donné g‘E peut étre estimé suivant :

el = 0:16 log( [®)+5:8 (13.3)

!Dans le cas d'une forme parabolique les valeurs de= e tHe devraient suivre une relation linéaire en fonction
de la différence des énergies auxquelles sont détermiagelelix indices spectraux, ce qui n'est pas observé.

158



Une forme spectrale empirique unique

25

2.4

Indice spectral

2.3
2.2

2.1

1.9

18

1.7

N
ETTTTTTTITT I I T T I T T TIT T TI T TTTT]TITTT TTT]T
R R T

1.6 allnnnnflnnnnflonnallnnnnlannnlonnanllananllann

21.5 22 225 23 23.5 24 245 25
log, (n, [Hz])

FiG. 13.1:Indice spectral mesuré par Fermi en fonction de I'énergi@agulelle se trouve le pic a haute
énergie, déterminée par I'étude de la SED des BL Lac rasgsdans le tableau de 'annexe A.

TaB. 13.1:Moyenne (Mean) et largeur (RMS) des distributions des litigares base dix des rapports

entre les ux intégrés ou les puissances par unité de surfé&téentre100 MeV et 100 GeV) estimés a

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

énergie et le niveau de ux au pic sont évalués a partir deulfet des SED des objets présentés ®hs
0 0 m=0 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

1.3 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

Forme Spectrale P Forme Spectrale Forme Spectrale P Forme Spectrale
mesure Fermi P mesure Fermi mesure Fermi P mesure Fermi

Dans un premier temps, pour différents jeux de parameéag$oitmes spectrales (dé nies par I'équa-
tion 13.1 et illustrées pour un jeu de parameétres sur la duB&) sont calées dans le plan énergie- ux
sur les positions du pic a haute énerig., etles niveaux de WEFgg., (E,) obtenus par I'étude des
23 SED. Les intégrales des formes spectrales ainsi caléésaloulées entré00 MeV et 100 GeV et
fournissent une évaluation des ux intégré®t de la puissance par unité de surfRc€On compare alors
ces valeurs, évaluées paur= 0 etm = 1 et différentes valeurs deg et ¢, a celles du catalogue
Fermi, et I'on recherche le jeux de parameétres qui minimise ldgminces. Cette recherche est basée sur
les caractéristiques (valeur moyenne et rms) des disoiimitiu logarithme des rapports entre grandeurs
évaluées et expérimentales (voir le tableau 13.1).
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Contraindre les caractéristiques intrinséques de la ptipal

0 0 m=0 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
15 13| -0.07 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

Forme Spectrale P Forme Spectrale Forme Spectrale P Forme Spectrale
mesure Fermi P mesure Fermi mesure Fermi P mesure Fermi

TAB. 13.2: Moyenne (Mean) et largeur (RMS) des distributions des litigauies base dix des rapports
entre les ux intégrés ou les puissances par unité de surfétdéentre 100 MeV et 100 GeV) estimés a
partir des formes spectrales et ceux mesurés par Fermi. asiigns du pic sont désormais évaluées a
partir de l'indice spectral mesuré par Fermi en utilisantrglation 13.3.

On constate pour différentes combinaisons des paranmtreg et ¢ que les biais dans la re-
construction des ux intégrés et des puissances par unigudace sont proches de zéro et les erreurs
moyennes sur I'évaluation des ux et puissances sont géeréent comprises entre 60%et100% Les
coef cients de la forme spectrale a utiliser sont choisisrdmiere a minimiser les erreurs moyennes tout
en assurant un biais faible. Sur ces critéres, les parasmatre 1, o =1:5et o = 1:3 constituent
un bon choix.

Dans un second temps, nous remplagons la valeBpdg par celle déterminée a partir de la relation
13.3 pour s'assurer de la consistance des résultats. Qaermdesont 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 calertad spectrale I'énergie du pic cor-
respondant a I'étude des SEBp,, , ou I'énergie déduite de l'indice spectral mesuré parmi, que
I'évaluation des ux et puissances par unité de surfacetroifuit pas de biais en fonction de l'indice
spectral mesuré pd&ermi (voir la gure 13.2).

On peut également inverser I'approche et évalEEL: (E,) en normalisant la forme intégrale sur
le ux intégré mesuré paFermi— estimation dont nous aurons besoin dans le paragraphe3 E3.au
chapitre??. L'erreur moyenne commise s&ife (E;) est alors naturellement égale a celle commise sur
le uxintégré évalué dans le tableau 13.2, et le biais prenebleur opposée.

13.1.3 Forme spectrale et ux mesurable par les ACT

Déterminer dans quelle mesure la forme spectrale commurisietpermet d'estimer a la fois le
ux intégral mesurable par Fermi et celui mesurable par [€5TAv'est pas chose facile. En effet, le
nombre d'objets détectés sur ces deux gammes en énergimigstdt, qui plus est, ces détections sont
le plus souvent réalisées a des périodes et sur des échallésntps 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 ux différentiel mesuré par HehO0 GeV avec celui mesuré par un ACT
a son seuil en énergie (quelques centaines de TeV), et monstéobjet que si ces ux différent d'un
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FIG. 13.2:Représentation des rapports entre les ux intégrésu les puissances par unité de surface
P (entre 100 MeV et 100 GeV) estimés a partir des formes spectrales et ceux mesuréseariH.es
parametres utilisés somh =1, o=1:5et =1:3..Lesrésultats correspondant a l'utilisation de
Epsep SONt représentes sur les gures du haut, ceux utiligaptevalué a partir de la relation 13.3 sur
celles du bas.

facteur inférieur & deux. Cing sources répondent a ce erigdles 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, respectivememnt &ERITAS 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 ux intégraux respectifs (nmpelons 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 ux intégré mesuré
par Fermi entrel00 MeV et 100 GeV, puis I'énergie du pic est déduite de l'indice spectral nmésuar
Fermi en utilisant la relation 13.3. Finalement, I'effetl@dsorption par I'EBL est pris en compte selon
Franceschini et al. (2008) et l'intégrale de la forme ab&erést calculée au dela Bgact -

L'évaluation des ux intégrés pour différents paramétredalforme spectrale est présentées dans le
tableau 13.4. En utilisant la forme spectrale jugée me#leun termes d'erreurs moyennes sur |'évalua-
tion du ux intégré dans la gamme en énergie couverteHeami, correspondant aux parametras= 1,

o=15et (= 1:3(voir le paragraphe 13.1.2), le ux intégré au dela de I'gwerseuil des ACT
est évalué avec une erreur d'un facteur deux au maximumt Btemé la variabilité des sources, le ca-
ractére non contemporain de certaines données et la méthgaleyée 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# amssure cependant sur la capacité de la forme
spectrale a évaluer les ux mesurables aux trés hautesiésefpur illustration, les spectres aux tres
hautes énergies correspondant aux observations séle@ti®isont représentés sur la gure la gure 13.3,
corrigés de l'absorption par I'EBL, avec le spectre mesumerermi et la forme empirique choisie.
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Commentaires

L'hypothése d'une forme spectrale empirique unique pondre compte de I'émission aux HE et
aux THE semble acceptable. La forme paramétrée est une loilidsance brisée avec une transition
courbe. Comme cette forme empirique permet une évaluagenux 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 Es ( >Esact) ACT Réf.

[Tev] 10 Y[cm ?s 1
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)
BZB JO0710+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 ux compadiéc celui mesuré par
Fermi durant les 11 premiers mois d'observation.
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( >E sACT )Forme Spectrale

BLLaC ( >E sSACT )mesureACT 0 0
m=0 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

BZBJ0710+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

BZBJ0710+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

BZBJ0710+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

BZBJ0710+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

BZBJ0710+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 ux in-
tégrés au dela de I'énergie seuig
estimée a partir de la forme spectrale
( > E sacT )Forme Spectrale €t l€S uXx
mesurés( > E sacT )mesureacT - L@
forme spectrale est normalisée sur le
ux intégré mesuré par Fermi entre
100 MeV et 100GeV. E, est déter-
minée a partir de l'indice spectral
mesuré par Fermi suivant la relation
13.3. Les chiffres en gras sont obtenus
pour les coef cients de la forme spec-
trale jugés meilleurs en termes d'er-
reurs moyennes sur |'évaluation du
ux intégré dans la gamme en énergie
couverte par Fermim =1, =15

et =13
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FiG. 13.3:Représentation des ux différentiels par bande logarithua en énergigergcm ?s *MeV 1] mesurés par Fermi et les ACT pour les
cing BL Lac rassemblés dans le table2® Les courbes représentent la forme spectrale choisies(1, o = 1:5et ¢ = 1:3). La position du
pic est déterminée a partir de l'indice spectral mesuré parrii suivant la relation 13.3, en tenant compte de I'erreur Kndice spectral (courbes
bleu), et tenant compte de I'erreur sur la déterminationEgg(courbe verte). Deux spectres Fermi sont présenté pour RES5-204, celui venant du
"Point Source" catalogue et celui mesuré lors des obseraatde 2008 contemporaine avec celles de H.E.S.S. (Aharehil. 2009c).
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Position intrinséque du pic de la composante spectrale iz leéagrgie

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

Nous venons de voir qu'une forme spectrale empirique estpdable pour rendre compte des ux
intégraux des BL Lac aux hautes et trés hautes énergies.dotrspl'émission est alors complétement
dé ni par cette forme si I'on connait la luminosite, et I'énergieEp du pic d'émission. Comme la
forme spectrale n'est pas modi ée par I'ampli cation Dopp| le spectre intrinseque est lui aussi dé ni
par cette forme pour une luminosité intrinsédug et une position intrinsequip, du pic d'émission.
Etant donné les relations présentées dans le paragrapBeckg deux valeurs intrinséques s'expriment
en fonction de celles observées suivant :

Lpi pr
Epi = 1EI0

(13.4)

ou représente le facteur Doppler.

Les luminosités observées pour les BLLac au pic d'émissidraute énergie couvrent plusieurs
ordres de grandeur et ne peuvent étre expliquées par lifeampli cation Doppler sur une luminosité
intrinséque unique ; une distribution des luminositésinstques — a laquelle nous tenterons d'accéder
au paragraphe 13.3 — est donc communément supposée pobjatesDans ce paragraphe, I'hypothése
d'une valeur unique d&p, est testeée a partir de la population de BL Lac détectéd-@ami présentée
dans le paragraphe 13.2.1. Nous verrons que cette hypatfeéstepas privilégiée et qu'une relation
intrinséque entre la luminosité et la position du pic, conuhservée dans la séquence des blazars (voir
le paragraphe 2.2), est suggérée par I'étude de la disotbde cette population dans le plER-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" cataldégabdo et al. 2010e). Nous sélectionnons parmi
ces objets ceux qui disposent d'une mesure de leur ux iaé@t non pas d'une simple limite supé-
rieure) et appartiennent au "clean sample” — cet échamtibonit des objets pour lesquels la probabilité
d'association avec un AGN est supérieur804 qui ne sont associés qu'a un seul AGN et qui ne pré-
sentent pas de probleme au niveau de I'analyse. Sur les 2Bdesorépondant a ces criteres, 110 ont un
redshift connu avec con ance (Abdo et al. 2010b) et peuvartdilisées pour cette étude qui demande
le calcul de leur luminosité. Le nom des objets, leur pasitieur indice spectral, leur ux différentiel
a I'énergie de décorrélatiSrE et leur redshift sont présentés dans le tableau de 'annex@<me-
sures dd~ermisont extraites du "Point Source" catalogue, et les redstilités 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 denedshift est< 0:5 d'une part, et
> 0:5 d'autre part, présentent quelques différences avec notgrndes spectres qui sont plus mous
en moyenne pour les objets a grand redshift (voir gure 13L4) distribution des indices spectraux
des BL Lac dont le redshift n'est pas connu peut éventueliér@ge considérée comme correspondant
davantage a celle des BL Lac avec 0:5 (voir discussion dans le premier catalogue des Akmi
a ce sujet, Abdo et al. (2010b)). Cela peut étre une indicadige la majorité des BL Lac au redshift

2Les objets sélectionnés sont ceux asearce type = bzb

%Lors de I'ajustement d'une loi de puissance par maximum @ésemblance, |'énergie de décorrélation est I'énergie &
laguelle la corrélation entre les erreurs sur le ux et licel spectral est nulle. Par construction, il s'agit donc'déedrgie a
laquelle I'erreur sur le ux 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 redghdes 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-reptaion des objets a grand redshift parmi les
BL Lac détectés pdrermi.

13.2.2 L'hypothése 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 samipds
entre 1.28 et 2.63 (voir la gure 13.5). Sil'on considere arélation entre l'indice spectral et la position
du pic présentée dans la section 13.1.2, la dispersion de&fspectraux mesurés pour les BL Lac
implique des positions de pics a haute énergie distribudresept ordres de grandeur (de quelques MeV

166



Position intrinséque du pic de la composante spectrale iz leéagrgie

45

40

35

30

Nombre de BL Lacs

25

20

15

10

in=nl s

1 1 1 1 1 1 1
14 16 1.8 2 22 2.4

N III|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|IIII|

26
indice spectral

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'ampli cation Digpplépend uniquement de sa position
intrinseque et de la valeur du facteur Doppler, suivantlition 14.4. Sil'on considere une positi@p,
unigue, la gamme en énergie couverte par les pics apres eatiplh dépend uniquement des valeurs
minimale et maximale du facteur Doppler des objets{ et max respectivement). Pour reproduire la
dispersion des positions du pic observéeRgamipour les BL Lac, il faut Bblac = Btlac 107,

Le facteur Doppler dépend, lui, de I'angle d'orientatiortren'axe du jet et la ligne de visée ainsi
que de la valeur du facteur de Lorentz. A l'intérieur du coeefatalisation (voir paragraphe 1.2.3) la
valeur du facteur Doppler varie d'un facteur deux. Par cqueét, si I'on considére un facteur de Lorentz
unigue pour I'ensemble des objets, et sil'on considére lek& comme les objets observés a l'intérieur
du céne de focalisation, la valeur du facteur Doppler d'urLB¢t a I'autre varie d'un facteur deux tout
au plus. Il en est de méme pour la position du pic aprés I'aogtlon 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 fantaisistesl(’). Cela reste vrai si I'on introduit une ouverture
géomeétrique du jet, et a méme tendance a s'accentuer sidiosidere les BL Lac comme les objets vus
a l'intérieur du cone géometrique. En effet, les BL Lac atiaors tous le méme facteur Doppler égal a
2.

Par ailleurs, si I'on considére une distribution des fatade Lorentz compris entrémin €t max.,
les valeurs des facteurs Doppler des BL Lac sont alors caegentre min €t2 max pour un jet sans
ouverture géométrique et entle nin €t2 max POUr un jet avec une ouverture géomeétrique. La gamme
de facteurs de Lorentz nécessaire pour obtefiac = BLlac 107 n'est toujours pas réaliste.

Par conséquent, I'hypothése d'une position intrinséquguenpour le pic a haute énergie est forte-
ment défavorisée étant donné la gamme des indices speatesixés pafermi. Rejeter cette hypothése
n'est pas tres surprenant si I'on considere la la séquenséldzars, c'est-a-dire l'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'ampli cation Doppler.

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

Les observations effectuées awrmi permettent de placer les objets dans un plan indice spectral
luminosité (voir gure 13.6). La luminosité est calculée @rfir de la puissance mesurée parmientre
100 MeV et 100 GeV, compte tenu de la distance luminique de chaque source (uoie 13.6). Un
dé cit a haute luminosité est observé pour les spectres etune 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 entt®80 MeV et 100 GeV en fonction de l'indice spectral
mesuré par Fermi.

l'instrument. Sil'on considere la relation entre l'indispectral et la position du pic et, dans une premiére
approximation, la luminosité mesurée armi comme représentative de la luminosité au pic d'émis-
sion, alors, ce dé cit indique quie, est d'autant plus faible que le pic est situé a haute éne@gieeffet
ne peut étre db a I'ampli cation Doppler et peut étre intétgrcomme 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 piaitd énergie, est liée a I'énergie des électrons
accélérées dans les jets. La probabilité pour ces électremsedtire 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 expliguée (Padovani
2007). Il semble donc raisonnable, sil'on introduit uneipos 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 enrgieedu pic.

Avant de poursuivrd., , etE, sont évaluées pour chaque BL Lac a n de dériver la relatitnmiseque
entre ces deux grandeurs et ce, a partir de I'étude de lardispeles objets dans le pla(Ep)-In(Lp).

Détermination deE, etLp

La position en énergie du pic est estimée a partir de l'indjmectral mesuré p&ermien utilisant la
relation 13.3 (déterminée dans le paragraphe 14.1.1) @«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) (voirdietau 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 gure 13.7a) a une moyenne @07 et un écart type dé:65. C'est cet écart qui est utilisé comme
erreur suog(Ep). A noter que cette méthode n'introduit pas de biais en fonctie I'indice spectral,
voir gure ??.

Pour déterminet , (luminosité par bande logarithmique d'énergie) on utiliaeforme spectrale
choisie pour les simulations (c'est-a-dime=1, o=1:5et (= 1:3, voir paragraphe 13.1). Le ux
différentiel aE,, noté , est obtenu par normalisation de la forme spectrale choesimahiere a ce que
son intégrale entr&00 MeV et 100 GeV soit égale au ux intégral mesuré p&ermi sur cette gamme
en énergie. Ce ux permet d'évaluer la luminosité au picaejue :

Lp=1:602 10 °E] , 4 df, [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.
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Fic. 13.8:Les BL Lac détectés par Fermi dans le plag(Ep) log(Lp).

OUE,, est la position du pic en MeV ek, la distance luminique (voir paragraphe 14.1.3). L'erraur s
log(L p) est la méme que celle slag(EFe (Ep)) eévaluée dans le paragraphe 13.1.2.

La distribution des objetBermi dans le plarog(Ep) log(Lp) ainsi obtenue est présentée sur la
gure 13.8; on remarque que le dé cit observé a haute lumitégsour les spectres durs persiste.

Interprétation de la dispersion des objets dans le plamog(Ep)  log(Lp)

Le dé cit observé dans la dispersion des BL Lac dans le pigBp) In(L,) peut étre interprété en
supposant une relation univoque entre les positions etlosites intrinséques des objets telle que :

In(Lp) = tIn(Ep)+ C (13.6)
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ou C est une constante et 0.
Dans le plarin(Ep)-In(Lp) les objets sont alors
intrinsequement distribués suivant un axe que nous
noteronLv , d'origine arbitraire et de vecteur di-
recteurv dont les coordonnées sofit 1;t). La
dispersion des objets dans le plan considéré est
alors uniqguement due a I'ampli cation Doppler
qui translate les objets suivant un vecteur direc-
teur 4 de coordonnéegl; p) — en effet, en ap-
plication des équations 13.#y(Ep) = In( ) +
IN(Ep,) etin(Lp) = pIn( ) +In( Lp,). Cette dis-
persion est représentée de maniére schématique
sur la gure ci-contre pour des valeurs du facteur
Doppler supérieures a un — se référer a cette -
gure pour la suite de I'explication. Nous noterons
Ox l'axe suivantd, 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 dé cit d'objets est attendu a haute luminosité
sion des objets dans le plan(Ep)  In(L,), dans et graanIo —zone s_ymb_ollgee‘ par un ovale gris
le cadre de la relation 13.6 et d'une distribution deg du fait de la relation intrinseque entts, et

facteurs Doppler indépendante de la luminosité irf=pi- Si 'on considére uniquement les BL Lac\—
trinséque des sources. les objets pour lesquels le facteur Doppler excede

une certaine valeurc, représentés en vert bou-
teille — alors ce dé cit est également observable
aux faibles valeurs de, et E, — zone symbolisée par un ovale vert. Si l'on suppose uneilmisn
des luminosités intrinséques et une distribution des dastBoppler toutes deux décroissantes (ce qui
semble raisonnable) un dé cit — zone hachurée — di a un effeliminution de la statistique apparait
également en bout de distribution.
En étudiant la distribution des BL Lac détectés parmi dans le plarin(Ep)-In(L p) il est possible
de contraindré, c'est-a-dire la relation univoque supposée ehtgeet Ej, . L'étude de la distribution
des objets dans le plaDy -Oy est également porteuse d'informations comme nous le vemans le
paragraphe 13.3.

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

Nous allons chercher a déterminer la direction de I'&xe suivant lequel les objets seraient intrin-
sequement distribués. Rappelons que cet axe a pour vedteatedrv de coordonnég¢ 1;t); nous
cherchons donc a détermirter

Sur la gure 13.12 on a symbolisé en vert la direction suiviagfuelle les objets sont translatés
sous l'effet de I'ampli cation Doppler poup = 3 (jet continu). Les dé cits observés sont marqués
pour guider l'oeil par les zones ovales. La zone grise seve@u 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 dé cits sont bien ceux illustrés dans le paragraph®2.33ils marquent la direction de lI'ax@y
et permettent d'évaludr. Pour que le dé cit a basse luminosité (symbolisé en veiit)gdisable a ces

ns, il faut s'assurer qu'il n'est pas dd a une coupure en gali® de l'instrument. C'est ce que nous
tacherons de démontrer dans un premier temps, avant de méussser au dé cit a haute luminosité
(symbolisé en gris). Ce dernier ne peut étre di a un effet gilgkté, mais il pourrait étre le résultat
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de l'absence, dans ce plan, des BL Lac détectés pour ledgselksdshifts sont inconnus. Nous verrons,
en inférant la position de ces objets dans le plan, que ceitdé'est 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(Ep) In(Lp) en fonction de leur redshift et, pour le cas du dé cit a basseitosite,
comparativement a la limite en sensibilité de l'instrument

Le dé cit 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(Ep) In(Lp) sont dus a la limite en sensibilité de I'instrument. En ceapricerne I'évaluation dg
le bord a bassE, et bassé. , est celui a considérer.

Supposons tout d'abord (comme nous l'avons fait dans legpaphe 13.2.3) une distribution intrin-
seque de luminosités et une distribution de facteurs Doplgle BL Lac décroissantes. Sil'on considéere
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 basasokité et bas facteurs Doppler, 1a ou
se trouve la majorité de la population. Par conséquerfeisni détecte des objets a bas redshift et si
ces objets se situent clairement au dela de la limite entsbtgsassociée a leur redshift, ils vont, pour
des raisons statistiques, se situer préférentiellemeasselduminosité 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 bas,, etLp, ces BL Lac a bas redshift marqueraient alors cette limitégeteraient un dé cit
réel de BL Lac — tout redshift confondu — dans cette régionldn.p

Regardons maintenant la gure 13.11 sur laquelle les BL Léectés paFermi sont représentés
avec un code couleur par tranche en redshift. Les lumireolgplus 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 calculaanmalbosité
seuil aEp (L peens) SUIVant I'équation 13.5 et d'apres la méthode présentés aparagraphe 13.2.3 (le
ux seuil de Fermi, qui dépend de l'indice spectral, est obtenu a partir de l&tiom présentée sur la
gure 9 du premier catalogue d'AGN détectés par Fermi (Abtale2010b)).

Considérons les courbes de sensibilité correspondant éedskifts de0:03 et 0:06, représentées
en rose et noir sur la gure 13.11. Dans la zone située ensecoarbes 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 Rereconséquent I'absence de BL Lac pour une
valeur donnéeg; (avecz; < 0:06) dans la zone comprise entre les courbes de sensibilitivesdaz,; et
0:06n'est pas un effet lié a la limite en sensibilité de l'instremt. 1l s'agit donc d'un effet soit statistique
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FiG. 13.11:Distribution des BL Lac vus par Fermi (autre représentatitla gure 13.8) représentée en
rose pour les objets aver< 0:06, en noir pour0:06 < z < 0:12, en bleu foncé powd:12<z < 0:2, en
bleu ciel pour0:2 <z < 0:5, vert pour0:5 <z < 1: eten jaune pour > 1.. Les limites en sensibilité
sont représentées poar=0:03,z=0:06,z=0:12,z=0:2,z=0:5etz=1.

—il peut y avoir de BL Lac dans cette zone mais leur prob&hbilé 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 lesqueld. p=L ., > 5 (voir
le tableau C de 'annexe C), associée a une absence de BL hacida zone okermiest capable de les
deétecter, est une indication forte que le dé cita Bas L observé sur la distribution de BL Lac détectés
par Fermi marque la limite a bas facteur Doppler de la population de Bt IPour nous conforter dans
cette interprétation, les six FR | détectées lganmi (présentées dans le tableau 13.5) sont représentés en
rouge dans le plam(Ep) In(Lp) surla gure 13.12. La présence des deux FR 1 qui ont pour iiédsh
0:25 et 0:029 (représentés par de gros points rouges sur la gure 13.1# &s courbes de sensibilité
relatives & = 0:03 (la courbe de sensibilité poar= 0:025est 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 comgle I'absence de BL Lac a bas redshift
dans cette zone n'est pas un effet lié a la sensibilit€ateni. D'autre part, la présence des FR | dans la
zone attendue (c'est-a-dire celle ou les valeurs du fadepler sont inférieures a celles des BL Lac,
voir 13.2.3) est une indication forte que la limite marquéelp facteur Doppler. des BL Lac se trouve
dans cette région. Il semble donc legitime d'utiliser ceaita basse luminosité et badsg pour évaluer
t.

L'information apportée par la présence des FR | est égalentiisée. En effet, la limite a; (droite
paralléle &0y, donc suivant le vecteur directeur de coordonnges;t)) sépare la zone couverte par
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FiG. 13.12:Copie de la gure 13.11 ou
sont ajoutées en rouge les six FRI dé-
tectées par Fermi et la relation intrin-
seque entrd, 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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‘O“‘Z“‘4“‘6“‘8“|0‘g(5p)
FRI z E (E) (E ) log(Ep) log(Lp) l0g(L peens)

GeV 10 13

CenA 0.002 2.71 0.06 0.44 648.46 33.79 -0.90 43.28 42.28
M 87 0.004 2.33 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 2,50 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 données ertraites du "Point Source"
catalogue (Abdo et al. 2010e) et du 1LAC (Abdo et al. 2010h)indice spectral mesuré par Fermi;
E : énergie de décorrélation du spectre mesuré par Ferm(iE ) : ux différentiel a I'énergie de
décorrélation (efcm ?s MeV 1)); Ep : énergie du pic a haute énergie déterminée a partir den
utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en Mel/;; : luminosité aEp, voir le paragraphe 13.2.3,
L peens lUMinosité au pic nécessaire pour que la source soit débetpar Fermi (voir le paragraphe
13.2.4).

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

Les valeurs dé qui permettent de rendre compte du dé cit et de la distrdoutles deux populations
sont comprises enti@?2 et 0:5, compte tenu des barres d'erreur sur la position des obgets k& plan.
Utiliser une limite marquée par un est une approximation alors les valeurstdent déterminés en
acceptant d'avoir quelques FR 1 au dela leur zone supposgtensl quet = 0:2 n'est pas compatible
avec le dé cit observé a haute luminosité, qui semble diec expliquer pour des valeurs tie 0:4.

En l'absence d'objets a bas redshift pour marquer une berghysique, le dé cit observé a basses
luminosités et hautels, ne marque pas I'absence de BL Lac dans cette région du plarBlLeac a bas
redshift y sont statistiquement moins présents — c'est one pu les facteurs Doppler sont plus grands,
donc statistiquement plus dif ciles a atteindre — et ou lbgets a plus grand redshift sont coupés par la
sensibilité ded=ermi— comme on peut le voir sur la gure 13.11 les courbes de s@ibsikejoignent la
distribution des BL Lac aux redshifts correspondants.

Nous allons maintenant voir dans quelle mesure ces valeursaoht compatibles avec la position
supposeée des objets au redshift non connu.
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FIG. 13.13:Copie de la gure 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 dé cit a haute luminosité : absence des objets a grand redhft ?

Nous avons vu dans le paragraphe 13.2.1 que les BL Lac daeddéift n'est pas connu sont poten-
tiellement situés dans leur majorité a des redshifts sepésic0:5. 1l est possible de se faire une idée de
la zone qu'occuperaient ces objets dans le i@k ,) In(Lp). En effet,80%des BL Lac au redshift
non connu ont un indice spectral compris erti@&et 2:4, et donc des pics a haute énergie situées drire
et100 MeV (sil'on utilise la relation 13.3) et se situeraient entre dieux lignes roses sur la gure 13.13
(copie de la gure 13.11). Il n'est pas possible de connddrposition exacte de ces objets, mais leur
position supposée dans le plan ne remet pas en cause, alfii@duation det précédemment discutée,
puisque le dé cit a haut& et hautel, est conserve.

Commentaires

Nous estimons que la valeur tlest compris entré:5 et0:4. Une méthode basée sur la détermination
det par minimisation de la variance de la distribution suivaaid Ox (ou chaque valeur d¥ est pon-
dérée selon la méthode présentée dans le paragraphe E&&gxplorée. Testée sur des simulations,
si elle permet de retrouvéra partir de 'ensemble des BL Lac simulés, elle s'avere cdaeninef cace
sur I'échantillon statistiguement réduit des BL Lac sinsubdmme détectables paermi.

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

Dans le plann(E;)-In(L ), si on fait 'nypothése d'une relation univoque enlrg etEp, les objets
sont intrinséquement distribués suivant I'axe que noussvmtéOy (de vecteur directeuy). L'action
de I'ampli cation Doppler les translate alors suivant urigedtion paralléle a I'axe not®x (de vecteur
directeurt). L'étude de la distribution des objets dans le pg-Oy est porteuse d'informations. En
effet, dans le cadre de cette hypothése, la distributioraatiDx donne acces a la distribution des fac-
teurs Doppler (voir 13.3.1), et celle suivaddy donne acces a la distribution intrinseque des luminosités
(voir 13.3.1). Voyons tout d'abord comment déterminer leerdonnées de chaque objet dans le plan
Ox -Oy .

13.3.1 Dé nitions des variablesX etY et interprétation de leur distribution

La variableX représente la projection s@y suivanty des points du plam(Ep) In(Lp), etY
représente leur projection sOx, suivanty. Pour obtenir la distribution des objets suivnetY il faut
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déterminer leurs coordonnées dans le repara®). Ainsi dé nies, les variableX etY sont:

o = UIN(Ep) +In(Lp)
- s

pIn(Ep) +In( Lp)
t+p

(13.7)

(13.8)

De la variable X a la distribution des facteurs Doppler
La variable X est une fonction du facteur Doppler. En dé aiss

— 1 t
Xi = mln(E Lp)

on peut montrer que :

X =In( )+ X; (13.9)
On peut donc exprimer la distributiaiN=dX des objets suivar®y , telle que :

dN _dNd _ dN

Ainsi, la distribution suivanOx donne directement accés a la distribution des facteurs IBopp
En examinant la forme de cette distribution, I'nypothéssoaimnt un jet sans ouverture géométrique
a un facteur de Lorentz unique pour I'ensemble de la poprgieut étre testée. Dans ce cadre, le facteur

Doppler est égBIe (1 )] 1, ou représente le cosinus de l'angleentre I'axe du jet et la ligne
deviséeet = 1 2. sa distributiondN=d est facilement obtenue :

N _dNd o1

d d d 2

oudN=d estune constante puisque les jets sont orientés de maldateiwe.

On en déduit : o
dN 1 0
— — —e*
dXx
Par conséquent, si la forme de la distribution observée suant Ox s'avérait différer d'une forme
ene X, I'hypothése d'un jet sans ouverture géométrique associé an facteur de Lorentz unique

serait alors invalidée.

De la variable Y a la distribution des luminosités intrinséques

Etant donné la relation linéaire univoque supposée @&pretL p, (voir I'équation 13.6), la variable
Y peut étre exprimee en fonction tg, uniquement :

=

—
©

=

Y = In = In "Ly
Ct+p Ep  t+p PE}

PuisqueE, / Lp' ', par conséquent :

Y/

I
5
—

he)
+
@)
o
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ol Clest une constante qui dépendmlett. La distribution suivanOy offre par conséquent un accés
direct a la distribution des luminosités intrinséques :
dN dN din(Lp) dN

av S din(L,)  dv | dinLy)

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

N, g e L)

din(L,,)

On s'attend donc a une distribution suivédy de forme exponentielle :

dN Ky Y
d—Y/ e
ouky estrelié¢a | par:
L= kv g (13.10)

La mesure de&ky permet donc de déduire. et donc de caractériser la distribution des luminosités
intrinséques.

13.3.2 Meéthodologie pour construire les distributions swiant X etY

C'est a partir de la distribution des BL L&@rmidans le plarE, L (présenté sur la gure 13.8)
gue les grandeurX etY pour chaque objet sont déterminées. Pour se prémunir daia possible
dd a une potentielle sous représentation des objets doat#hift est supérield:5 (présentée dans le
paragraphe 13.2.1), seuls les objets pour lesquel€:5 seront utilisés pour construire les distributions
suivantX etY.

La méthodologie pour construire les distributions suivardtY des BL Lac détectés p&ermicom-
prend deux aspects. Le premier est directement lié a laskiésile I'instrument et consiste a construire
des distributions volumiques de maniere a prendre en cofhptizon de Fermi. Le second consiste a
construire chaque distribution avec I'ensemble des oljetmaniére a gagner en statistique. Il est lié a
I'espace exploré dans le plém(Ep)-In(L ) — et par extension a celui exploré dans le flan-Oy — par
les BL Lac détectés parermi et demande la compréhension de I'effet de la sensibilitEetmi sur les
bords de la distribution des objets dans ce plan.

Construire une distribution volumique a partir des objets Fermi

Les distributions suivanX etY offrent un acces direct aux distributions des facteurs i des
luminosités intrinseques. Ces distributions sont redata la distribution des BL Lac dans leur ensemble,
par opposition aux distributions mesuréesgenmi. Il faut donc, pour les construire, corriger du fait que
Fermine voit qu'une partie de ces objets, les sources les moinméuses n'étant vues que si elles sont
proches. Cet effet d'harizon est pris en compte en consintiides distributions volumiques de la maniére
suivante : pour une luminosité donnée — c'est-a-dire poanuh objet détecté — il existe un redshift au
dela duquekFermi, étant donné sa sensibilité, n'est plus capable de voir onees. Ce redshift, converti
en distance comobile, permet de dé nir un volume maximalsdaquelFermi est capable de détecter
tous les objets a cette luminosité. La distance comobiddivel a la luminosité de chaque objet est dé nie
telle que : r

L 1

d =
me Pseul 4 1+z
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oU Pgeyj €st la puissance par unité de surface seulfeteni. Les distributions sont construites en comp-
tant les objets eA=Vmax (@veCVmax = (4=3)  d 2., ), ce qui est une maniére de corriger de l'effet
d'horizon Fermi et donne accés aux distributions relatives a I'ensembla gepulation de BL Lac.

Cette méthode, puisqu'elle utilise le ux seuil dermi pour calculerdmay, permet également de
corriger les distributions de I'effet d{ a la dépendancengiice spectral de ce seuil. En effet, le ux seuil
diminue lorsque les spectres deviennent plus durs (voiregl4.1),Fermi voit donc moins d'objets
aux spectres mous. Comme le volume maximal utilisé pourtagres les distributions volumiques est
inversement proportionnel au ux seuil dermi, les objets dont le spectre est mou conduisent @ 4dp
plus petit et contribuent davantage que les objets auxrgsedtirs dans la distribution volumique.

Construire une distribution avec lI'ensemble des objets

La position dans le plak Y des BL Lac détectés p&ermipour lesquelg < 0:5 est représentée
sur la gure 13.14. Les valeurs d€ etY sont déterminées popr= 3 ett = 0:45.

32
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30 305 31 315 32 325

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 blebésq( 19) ne sont pas utilisés pour
construire les distributions suivan€ etY . Ypyeq = 22:3 et X meq = 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 sai/are Oy représente la distribution
intrinséque des luminosités et la distribution suivarntd'®y la distribution des facteurs Doppler. Dans
le cadre de nos hypothéses, quel que soit l'intervall¥ ejue I'on considere, les objets, sous l'action de
I'ampli cation Doppler, se distribuent suivant I'ax®yx de la méme maniére — puisque l'on considére
I'ampli cation Doppler indépendante dgp, et del p, . Par conséquent :
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— quel que soit l'intervalle ery considéré, la distribution des objets suivntest la méme, celle

dé ni par I'ampli cation Doppler.

— quel que soit l'intervalle eX considéré (donc la valeur du facteur Doppler), la distidutles

objets suivanly’ est la méme, c'est la distribution intrinséque suivént
Ces différentes distributions peuvent donc étre somméasqgienir des distributions suivaKt et sui-
vantY avec davantage de statistique. Dans la limite de la statestdisponible, nous allons essayer
de quanti er la stabilité des distributions suivaXtetY attendue dans le cadre de nos hypotheses. En
dé nissant deux intervalles suivaivt de maniére a répartir équitablement les objets, deux llisitbns
suivantX sont construites a partir des objets contenus dans chaatesdieux intervalles. De la méme
maniére deux distributions suivavitsont construites. Les démarcations entre les intervadiasrepré-
sentées sur la gure 13.14.

La sommation de I'ensemble des objets pour construire wstehiition est donc la sommation de
différentes tranches du pl@y Oy dans lesquelles les objets sont identiquement distrildidsne de
ces distributions est tronquée — par un effet de sensibiéittinstrument conjugué a un effet statistique,
comme c'est le cas a basse luminosité et hate@oir le paragraphe 13.2.4) — elle biaise la distribution
globale obtenue. Pour s'affranchir de cet effet les objets fpesquelsy < 19, qui appartiennent a des
intervalles en Y tronqués par cet effet, se sont pas utipséis construire les distributions (voir la gure
13.14).

D'autre part, les distributions sont construites de mané&réaliser les ajustements sur un maximum
d'intervalles contenant un nombre d'entrées gaussieB, (On acceptera les intervalles contenant sept en-
trées si c'est la seule maniére de réaliser un ajustemennsuminimum de trois intervalles), et a exclure
un minimum d'objets du fait de leur contribution a des ingdl@s "non gaussiens”. Ne pas utiliser les
intervalles "non gaussiens" pour réaliser l'ajustementgt de se prémunir des uctuations statistiques
et d'assimiler les erreurs sur les résultats de I'ajustéraeame déviation standard Y d'une distribution
normale.

13.3.3 Résultats

Nous tentons ici I'ajustement des distributions volumiggaivantX etY par une fonction exponen-
tielle. Nous adoptons les notations suivantes :

dN o X
axav | ©

dN
— | e kY
dy dv
Les distributions en nombre d'objets sont présentées onombre d'entrées contribuant dans chaque
intervalle.

13.3.3.1 Distributions globales suivanX etY

Les distributions suivanY et X construites a partir de I'ensemble des objets sélectiofvas le
paragraphe 13.3.2) sont présentées dans sur les guresdt3lB.16. Les résultats des ajustements d'une
forme exponentielle sur les distributions sont présensés ¢k tableau 13.6. La valeur obtenue plor
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 dtbu¥e,q (voir gure 13.14) ont la
méme distribution suivant et ceux de part et d'autre dénig ont la méme distribution suivapt .
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Distributions K k 2=dof P( ?)
dN=(dXdV) 2:80 043 324 051
dN=(dY dVv) 0:34 Q17 14=2 049

TAB. 13.6:Résultats de I'ajustement d'une forme exponentielle suidistributions volumiques suivant
X etY.
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FiG. 13.15:Distributions suivanly 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 suivanX en nombre d'objets et en volumique, obtenues a partir dséerble
des BL Lac sélectionnés (voir le paragraphe 13.3.2).

Les distributions suivanY obtenues a partir des objets pour lesquelsst inférieur ou supérieur a
X mig serontindexées paret2. Nous procédons de fagon similaire pour les distributiangasitX . Elles
sont présentés sur les gures 13.17 et 13.18. Le résultaajgistement d'une fonction exponentielle sur
ces distributions est présenté dans les tableaux 13.7&t 13.

Les valeurs obtenues pokix, etkx, sont compatibles entre elles étant donné les erreurs sur leu
déterminationky, et ky, sont compatibles & . Au vu de ces résultats I'hypothése de distributions
identiques suivanY pour les objets appartenant aux différents intervadlegt inversement, ne peut étre
exclue.
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dN=(dXdV) kx kx 2=dof P( ?)
distributionl 31 1:00 16=1 021
distribution2 36 036 23=1 013

TAB. 13.7:Résultats de l'ajustement d'une forme exponentielle ssidistributions volumiques suivant
X, obtenues a partir des objets pour lesquéls< Y g (distribution1) etY  Ypg (distribution 2).

dN=(dY dV)  ky ky ?=dof P( ?)
distributionl 022 014 023=1 0:63
distribution2 046 (019 14=1 0:23

TAB. 13.8:Résultats de l'ajustement d'une forme exponentielle ssidistributions volumiques suivant
Y, obtenues a partir des objets pour lesquels X g (distribution1) etX X g (distribution 2).
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FiG. 13.17:Distributions suivantX , en nombre d'objets et en volumique, obtenues a partir des lo
d'objets séparés pa¥miq.

Discussion

Dans la limite des statistiques disponibles, la stabiléé distributions suivanX etY n'a pu étre
in rmée. D'autre part, les distributions suivaht etY sont compatibles avec une forme exponentielle.
Ces deux éléments suggérent que la distributidr(dXdY dV) en représentation logarithme est plane.
Par dé nition, les variables etky sont donc dégénérées et la valeukgeest indépendante dePour
Véri er le caractére observationnel de la propriété survieurs dekx , ces derniéres ont été déterminées
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Fic. 13.18:Distributions suivantY, en nombre d'objets et en volumique, obtenues a partir des lo
d'objets séparés paX mig -

t Kx k
0:35 290 034
0:45 280 043
0:55 265 038

TaB. 13.9:Résultats de I'ajustement d'une forme exponentielle suidistributions volumiques suivant
Y obtenues a partir des objets pour lesqueles X g (distributionl) etX X g (distribution 2).

pour des valeurs decomprises entr€:35 et 0:55, rassemblées dans le tableau 13.9. Elles sont toutes
compatibles a moins de . Le méme travail a été effectué dur : étant donné l'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 Egftedont supérieurs@>5 n'in uence pas
les résultats présentés ci dessus.

Conclusion

Les valeurs déy , ky ett sont désormais, sinon connues, tout du moins fortementaiotgs. Le
coupleky tdonne 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 donnéy 6 1, la distribution suivanX ne suit pas la loi présentée dans le paragraphe 13.3.1,
ce qui, dans le cadre de la relation univoque supposée Eptetl , , exclut I'hypothese d'un jet sans

181



Contraindre les caractéristiques intrinséques de la ptipal

dN/din( d)

10°

10?

In(d)

FiG. 13.19: Distribution du logarithme du facteur Doppler dans le casi'jet avec une ouverture
géomeétrique associée a une valeur unique pour le facteudentz. Cette distribution est équivalente
a la distribution de la variablexX telle qu'elle est dé nie dans le paragraphe 13.3.1. Elle @ ébtenue a
partir de la simulation (présentée dans le chapitre 14) @wopulation d'objets orientés aléatoirement
par rapport a la ligne de visée.

ouverture géométrique combiné a un facteur de Lorentz eni§ul'hypothése d'un jet sans ouverture
géomeétrique est conservé, cela signi e que les facteursoderitz sont différents d'un objet a l'autre. Si
I'on choisit de considérer un jet avec une ouverture gédmey le facteur Doppler se calcule suivant :

1
[1 cos(  jer)]

ou représente l'angle entre l'axe du jet et la ligne de viségeetl'angle d'ouverture du jet. La dis-
tribution des facteurs Doppler attendue (et donc celle dadmbleX ) présente alors un pica (voir
la gure 13.19) ou se concentrent tous les objets vus danére d'ouverture du jet, c'est-a-dire les
BL Lac, puisque I'on considéere que le jet de ces objets esnhtFidans notre direction. Un tel pic n'est
pas observé dans la distribution désobtenue précédemment a partir des BL Lac détectéBagrani, ce
qui permet d'exclure I'hypothese d'un facteur de Lorentmue dans le cas d'un jet ouvert géomeétrique-
ment.Par conséquent, que I'on considere un jet avec ou sans ouvaere geometrique, la mesure de
kx 6 1 etlaforme dedN=dIn( ) 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 indépendanté gleétant donnée que I'évolution de la distribution des
facteurs Doppler n'a pQ étre établie étant donné les irtadds sur la détermination d#g .

Les résultats obtenus a partir de la distribution suivanet 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-
thése d'une relation intrinséque univoque erig et L, . Cependant, une dispersion intrinseque des
objets suivant I'axéDyx ne peut étre exclue, elle est méme plus réaliste. Dans lext@&sne d'une dis-
persion tres large, la distribution suivaDi mesurée peut, de maniére alternative a ce qui a été fait ici,
étre interprétée comme la distribution intrinséque destslguivant I'axeOyx . Pour une largeur inter-
médiaire, une combinaison de l'effet d0 a cette disperantrinseque et de l'effet d0 a I'ampli cation
Doppler introduirait un changement de pente dans la digtab mesurée suivai@y , dominée par I'ef-
fet de I'ampli cation pour les petites valeurs de et dominée par la forme de la distribution intrinséque
pour les grandes valeurs. La présence d'une telle tenddeseaependant pas mesurable a l'aide de la
population des BL Lac détectés gaermi étant donné la statistique actuellement a disposition.

(13.11)
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FiG. 13.20: Distribution du logarithme du facteur Doppler dans le casil'jet avec une ouverture
géométrique associée a une distribution des facteurs dentoerdN=d / 3:8 pour une population
d'objets orientés de maniére 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 enfig etL,,, et que I'on considéere un jet avec ou sans
ouverture géométrique, l'interprétation de la distribntides BL Lac mesurés p&ermi dans le plan
In(Ep) In(Lp) 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 entrkex et la pente de la distribution des facteurs Doppler. Etant
donné la dé nition deX =In( )+ X et la forme trouvée pour la distribution suivatt:

dN

dX

et en considérant également la relation :

/ekxX/ekxm(): k)(

dN dN dN

dX ~ din d
on en déduit
d_N: kx 1
d
ou:
=kyx +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 Litirevenir sur la notion de BL Lac.

13.4.1 Casd'un jet avec une ouverture géométrique

Dans le cas d'une ouverture géométrique du jet associée @istribution des facteurs de Lorentz, la
distribution des facteurs Doppler présente un gic @in puis suit la distribution des facteurs de Lorentz
(voir la gure 13.20) Un tel pic n'est pas observé dans larthsition 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 Lorentziird / 18 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 laitigtion 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 dé nis tel que :

BLLac = 2

ol estle 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
d—/ e

avec
= kx +1

13.4.2 Cas d'un jet sans ouverture géométrique

Linterprétation de la distribution des facteurs Doppland le cas d'un jet sans ouverture géomé-
trique, présentée sur la gure 13.21, n'est pas aussi imatédll est nécessaire de trouver l'expression
de la distribution des facteurs Doppler dans le cas d'urteilolision des facteurs de Lorentz. Le nombre
d'objets avec un facteur Doppler égal@s'exprime tel que :

ZZ
dNn d’N
d o dd
ol est le facteur de Lorentz, et = cos( ) ou est I'angle entre I'axe du jet et la ligne de visée —
dN=d est une constante puisque l'orientation des jets est aléaktant donné I'expression du facteur
Doppler (; )=[(1 )Nt iIZvient:

d d Dirac[ o; (; )]

, 1
d Dirac[ o; (; )= —
0
Pour une valeur de facteur de Lorentz unique, on retrouvg@n&ssion de la distribution des facteurs

Doppler associée, amenée au paragraphe 13.3). D'autre part
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FiGc. 13.22:Représentation des courbes d'iso-Doppler. La ligne vegticale indice . pour = 10.

donne les courbes d'iso-Doppler, représentées pour eliftés valeurs de) sur la gure 13.22. Pour les
valeurs de facteur Doppler supérieures a un, seuls lesrgalerr . contribuent, avec . tel que :

c'est-a-dire :
_ 6+*1
c— 2 0
Cela conduit a I'apparition d'une discontinuité dans laritsition des facteurs Doppler. Cette disconti-
nuité n'est pas observée dans la distribution des facteoppler 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

0

c=2

A noter que si min, la borne inférieure de la distribution des facteurs Dopplst> 1, la position de la
discontinuité dans la distribution des facteurs Dopplénese par min -
En supposant une distribution des facteurs de Lorentz deraef :

o

il vient Z
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Les bornes de l'intégrale doivent couvrir les facteurs deehtz qui contribuent a la valeur dg. Notons
¢ la plus petite valeur du facteur de Lorentz qui permetteteiiatire la valeur .
Nous cherchons l'expression de la distribution des fast®appler qui puisse représenter celle que
nous avons mesurée (par l'intermédiaire de la variable Xy pes BL Lac. Pour les grand facteurs Dop-
pler supposés des BL Lac il est possible de faire I'approtiomague 1( ?2=1 1= ?) onobtient:

Z m axX

N

1
- d ( +1
d 0 0 o0=2

dN
d
Cette expression de la distribution des facteurs Doppteratisle au dela de la discontinuité. 1l s'agit
donc de I'expression de la distribution des facteurs Dappdeir les BL Lac (les objets avec les valeurs
de facteur Doppler les plus grandes). Elle implique :

/ O( +2)

BlLLac = + 2
D'autre part :
= kx +1

BlLLac

Il est donc possible de contraindre la distribution desefast de Lorentz :

=kx 1

Conclusion

La distribution de facteur Doppler obtenue a partir de tigtuéalisée avec les BL Lac détectés par
Fermipermet de contraindre la forme de la distribution des fastde Lorentz de la population parente
suivant :

dN=d /

ou, étant donné la valeur mesuré payr, =1:8 0:43dans le cas d'un jet sans ouverture géomé-
trigue ou bien =3:8 0:43dans 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 permetterdiegeompte simultanément des ux obser-
vés dans ces deux gammes d'énergies. Puis, en se conceniréanpopulation détectée paermi— les
BL Lac détectés par les ACT étant encore trop peu hombreux genmettre ce type d'étude statistique
— différentes informations sur les caractéristiques nsggues de la population parente de ces objets
ont pu étre déterminées. Tout d'abord, une distributionadeolisition intrinséque du pic a haute énergie
est tres fortement suggérée par la gamme des indices speatiesurés paFermi. La dispersion des
BL Lac, dans le plarE,-L , suggére une anti-corrélation entre cette position en @énetda luminosité
intrinseque des objets. En faisant I'hypothése simple elwgtation intrinseque univoque entre ces deux
grandeurs, cette relation a été évaluée. Dans ce cadreloitsaédé possible d'accéder a la distribution
des luminosités intrinséques de la population parentecassaux BL Lac. La détermination de la dis-
tribution des facteurs Doppler des BL Lac a quant a elle pedriposer des contraintes fortes sur les
facteurs de Lorentz de la population. Une distribution de@eurs est imposée et sa forme a pu étre
évaluée.
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Les résultats en ce qui concerne la relation intrinsequee &y, et L, sont aussi suggeérés par
I'observation de la séquence des blazars mais ils sont teinols a partir d'une nouvelle méthode. De
méme, la méthode mise en place pour accéder aux distriuties 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 lumité@sintrinséques a partir de la distribution des
luminosités observées pour une population de BL Lac et Liln&ry (2007) qui détermine la distribution
des facteurs de Lorentz (supposée la aussi indépendangelalmihosité intrinseque) en utilisant une
évaluation du facteur Doppler obtenue a partir de la mesasevitesses 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 intrinseques et des facteurs Dop-
pler peut étre reprise en faisant I'hypothése d'un jet disar'est-a-dirgp = 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'af ner les résultatstenus et de tester, par exemple, I'évolution
des caractéristiques intrinséques en fonction du reddsfisources 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 hypothasptesidans le cadre du modeéle d'uni ca-
tion, de contraindre certaines caractéristiques intguegé de la population parente des BL Lac. Ici, ces
hypothéses et ces caractéristiques sont appliquées a pukagpon d'AGN simulés a n 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 ation$, 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 rappeléeslalanastion 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 notatrumenpremiere 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 p@sentés et interprétés dans l'optique
de contraindre l'espace des parametres libres. En n, leglosions 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 paragraphé)ldéterminée a partir de l'obser-
vation des BL Lac paFermi et les ACT, et qui représente I'émission de la composanteuéeha
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.
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FIG. 14.1:Représentation de la variation du ux intégré ent80 MeV et 100 GeV correspondant au
seuil de Fermi en fonction de l'indice spectral mesuré. €edlation est présentée sur la gure 9 du
premier catalogue d'AGN détectés par Fermi (Abdo et al. 2010

Il s'agit des méme hypotheses que celles utilisées pouraiadte certaines caractéristiques intrinséques
de la population de BL Lac détectée farmidans le chapitre précédent.

Les grandeurs simulées qui seront confrontées aux obsmrsgbour contraindre les paramétres
libres de la simulation sont le nombre de BL Lac détectabéesermi (N E.-La%), le nombre de BL Lac
détectables par les ACN(EL2C) et la densité d'objets appartenant a la population pardeseBL Lac.

La premiére de ces grandeurs donne acces a la troisiemepaydiation de BL Lac détectée paermi
constitue un échantillon complet en ux — puisque cet instemt observe le ciel en mode balayage — et
peut donc étre utilisée pour normaliser le nombre total j@tsbsimulés. Pour cela, les ux 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'ampli cation Doppler de I'égiis. Le paragraphe 14.1.1 présente la meé-
thode utilisée pour sélectionner les objets détectableBgyani et par les ACT. Les différents paramétres
simulés qui serviront pour déterminer les ux sont préssi&ns les paragraphes 14.1.2 et 14.1.3. En n,
le bilan des parameétres de la simulation est établi dansdgymphe 14.1.4.

14.1.1 La sélection des BL Lac détectables aux hautes et tléautes énergies

Pour sélectionner les objets "vus" armiet les ACT les ux sont évalués a partir de l'intégrale de
la forme spectrale commune a I'ensemble de la populatiane &80 MeV et 100 GeV pour Fermi et au
dela de200 GeV pour les ACT, puis compareés aux seuils de sensibilité désiments.

Cas deFermi

Pour sélectionner les AGN détectables parmi, le seuil présenté dans le premier catalogue des
AGN (voir gure 14.1) est utilisé. Celui-ci correspond auxuencm 2s 1) 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 l'indice speattala position du pic a haute énergie pour les
BL Lac brillants observés pdfermi. Etant donné la dispersion observée autour de cette rel@tar
la gure 29 de Abdo et al. (2010a) et la gure 13.1), la valews kindice spectral est tirée avec une
dispersion dé:3 autour de la valeur déterminée a partir de 13.3.

Le ux seuil obtenu a partir de l'indice spectral ainsi év@lest comparé au ux intégré entre
100 MeV et 100 GeV estimé a partir de la forme spectrale choisie pour I'enserdbs AGN simulés.

190



Présentation de la simulation

TAB. 14.1: Flux intégré seuil de H.E.S.S.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.

s10 ¥ [em %s ]
25 244 274 2.74
3.0 266 3.21 3.57
35 276 3.59 4.24
4.0 257 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 apsditbbservation variables d'une source a
l'autre.

Dans la simulation, nous faisons le choix d'utiliser la deifig®¢ de H.E.S.S. pour représenter celle
des ACT en général, ce qui peut se justi er dans la mesure &3S. et VERITAS, situés chacun
sur un hémisphére, ont des sensibilités similaires. Noosidérerons une sensibilité relative a un temps
d'observation de20 h — le temps d'observation qu'il a, en moyenne, été nécesslgireonsacrer aux
sources pour les détecter — et a un angle zénithal d'obgema@®20 — |'angle zénithal moyen d'obser-
vation des AGN.

Pour déterminer le ux seuil de H.E.S.S. on suppose un spelifiérentiel de en loi de puissance
dont la normalisation est ajustée de maniére a ce que, cdemiede la réponse du détecteur, I'excés
mesuré corresponde a une détectién a_e fond utilisé est celui mesuré par H.E.S.S. dans les tiondi
d'observation considérées.

Les valeurs du ux seuil de H.E.S.S. déterminées pour difi€s indices spectraux et angle zénithaux
d'observation sont présentées dans le tableau 14.1. Leestyieu dépendant de l'indice spectral, et
varie au plus d'un facteur deux pour des indices spectrawdestangles zénithaux différents. Nous
considérerons par la suite un ux seuil pour les ACT d8 10 2cm 2s 1, valeur qui correspond &
un indice spectral typique et a un angle zénithal courant.

14.1.2 Caractéristiques intrinseques des objets

La premiere étape consiste a simuler les caractéristigi@sseques de chacun des objets. Les quan-
tités intrinséques sujettes a I'ampli cation Doppler — limwsité et énergie — sont indexées paii un
La forme spectrale

On pose comme hypothese de ce travail I'existence d'uned@pectrale empirique qui, au premier
ordre, peut étre considérée comme représentative du spiffrentiel en énergie de I'ensemble des
objets de la population parente des BL Lac. La forme spectwat décrite par I'équation 13.1, et les

!Concernant 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 ux mespas Fermiet les ACT sont utilisés (voir le
paragraphe 13.1).

Cette forme n'est pas modi ée par l'effet de I'ampli catioBoppler. En revanche, la position en
énergie et la luminosité du pic d'émission subissent cetipliecation. Ces deux grandeurs sont donc
déterminées a partir de leur valeur intrinseque simulée eattul du facteur Doppler.

La luminosité intrinseque

La luminosité intrinsequé p, (par bande logarithmique en énergie) a I'énergie du pic ééion est
simulée. On suppose les luminosités intrinseques digedguivant une loi de puissance telle que :

dN
- L = ) .
i, /Lyt =P(Lp) (14.1)

ou >0

Si x est un nombre distribué uniformémentyetine fonction dex, alors la probabilitéP(y(x)) =
dx=dy (Press et al. 1992). En posat / x, il s'agit de déterminelp, (x) de maniére a obtenir la
probabilitéP(L ) voulue. On détermine tout d'abord I'expressionxden fonction de_, :

dx / Ly tdip,

x/ Ly L+l

On obtient ainsi, I'expression dey, :
Lp (X) = P

En tirantx de maniére homogéne entre :

— +1
Xmin = pil;_max
= L+l
Xmax Pi; min

on obtient des valeurs dg, (x) comprises entrep, . etLp, . 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'émissioh ®gposée pour cette simulation telle que :

IN(Ep) = tin(Lp)+ C (14.2)

out etC sont des constantes.

Le facteur de Lorentz

Nous avons vu dans le chapit?® que I'hypothése d'une distribution des facteurs de Loressiz
favorisée. Nous supposons que les valeurs sont distrituédsssus d'une valeury,, suivant une loi
de puissance et ce, indépendamment de la luminosité iddpires L'indice de la loi de puissance utilisé
est celui évalué, en fonction de l'ouverture considérée pmiet, dans le paragraphe 13.4. Les valeurs
sont tirées suivant la méme méthode que pour la distribagsnuminosités intrinseques.
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La géométrie du jet

Un jet identique et a I'émission continug & 3) est supposé pour I'ensemble de la population.
Les hypotheses d'un jet sans et avec ouverture géométramigautes deux explorées. On fait égale-
ment I'nypothese que chaque objet a deux jets symétriquesude la composante du jet orienté vers
l'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
ux fonction de la distance de la source — et aussi de I'absongpar le fond diffus extragalactique pour
les énergies les plus élevées. D'autre part, I'émissionedeobjets est sujette a I'ampli cation Doppler
qui dépend du facteur de Lorentz et de l'angle entre l'axeedief la ligne de visée de I'observateur.
Pour déterminer les caractéristiques mesurables parefeéteur il faut donc associer a chaque objet
une distance et un angle entre I'axe du jet et la ligne de vislétive a I'observateur.

La distance

Pour chaque source, la distance est tirée aléatoiremenadi&ra a produire une densité de source
homogene dans le volume considéré. Nous utiliserons lardistcomobile qui, dans un univers plat,
est la distance liée a la densité (Hogg 1999).

Imposer une densité homogeéene équivaut a poser :

dN 5
ar
En posantN / x, un nombre distribué de maniére homogene, on en déduit :
r(x) = H X

oux est une valeur tirée uniformément entfg,, etr2,,.

Pour calculer le redshift d'une source simulée a une distance donnéeus avons paramétfda
relation entrez etr pour les paramétres cosmologiqutg= 71kms *Mpc !, ., =0:27, =0:73
et x =0 (univers plat). L'expression deobtenue est la suivante :

z=0:7657 sinh(r 1:048 10 %8)

Par ailleurs, nous aurons besoin, pour passer des luméaasit ux et inversement, de la distance
luminigue qui s'exprime comme (Hogg 1999) :

dum =1 (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 l'angleentre
I'axe du jet et la ligne de visée est tiré suivant :
dN dN
d “sna K
oudN désigne le nombre d'objets visibles dans un élément d'asmjided etK est une constante. La
distribution de doit donc étre homogéne @os , avecO  cos 1 (sous I'hypothése de deux jets
symétriques on considére une demi-sphere).

2Nous avons utilisés les conversions disponiblesastro.ucla.edu/ wright/CosmoCalc.html

193



Simulation de la population parente des BL Lac détectés ausek et trés hautes énergies

Param. Valeur Commentaires
N tot - Arbitraire : sera normalisé sur la population d'objetsedéts paFermi
L 2.4 Contrainte : étude sur la population de BL IEemi (cf. chapitre 13)
Lgi"” - Fonction de ¢ : établie pour ne simuler que les objets détectables
3.8 (Jeto) Contrainte : étude sur la population de BL Ligrmi (cf. chapitre 13)
2.8 Jety)
min - Libre
t 0.45 Contrainte : étude sur la population de BL [Eeemi (cf. chapitre 13)
I - Libre
zmax 0.5 Fixé : cohérence avec I'étude qui permet de contraindre ett
p 3 Fixé (voir texte)
jet 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 xer. L'hypothéserdjet sans ouverture géométrique est notée
Jetg, celle d'un jet avec une ouverture géomeétrigled; .

Simuler I'ampli cation Doppler

La détermination de chaque facteur Doppleiépend de la valeur du facteur de Lorentz et de I'angle
entre l'axe du jet et la ligne de visée. Dans le cas d'un jessanavec ouverture géometriqueest
respectivement obtenu suivant les relation 1.1 et 13.1ddgie et la luminosité se transforment telles
que :

E = E; (14.4)

L= PL, (14.5)

14.1.4 Grandeurs contraintes et parametres libres

Les 10 paramétres de la simulation sont rassemblés dansléadal4.2. Le premier de ces para-
meétres est le nombre d'objets simulg; . C'est un paramétre arbitraire, choisi suf samment grand
pour offrir une statistique importante ; il est normaliséasal des simulations de maniére a ce que le
nombre d'objets simulés détectables parmicorresponde 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 : l'indice de
la distribution des luminosités intrinséques, celui de la distribution des facteurs de Lorentzett qui
deécrit la relation univoque supposée ertfe etE, . Les distribution des luminosités intrinseques et des
facteurs de Lorentz sont normalisées en méme tempgue Leurs bornes inférieurelsg]i” et min
sont quant a elles des paramétres libres de la simulatiohctonme la normalisatio@ de la relation
entreLp, etEp . LI est xée, étant donn€, de maniére & ne pas tronquer I'espace du fgi.,
occupé par les objets détectables aux hautes et trés haetgses. Etant donné la dé nition 13.8 de la
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variableY et la relation 14.2, on peut dé nir :
miny — . p
IN(LE") = (Yoin + -7 €)

ou Ymin = 12 permet de satisfaire la contrainte voulue.

La normalisation de la relation entkg, etLp xe la position intrinseque des objets dans le plan
In(Ep)-In(L,) et détermine donc l'origine de 'ax®x suivant lequel les objets sont translatés dans ce
plan sous I'action de I'ampli cation Doppler (voir la guré3.2.3). Le parametre libr€ peut donc étre
réexprimé de maniére a travailler avec une variable plustive notée ¢ qui représente le logarithme
du facteur Doppler minimal correspondant aux BL Lac dégeprFermi. Etant donnée la dé nition
13.7 de la variablX et I'expression de sa transformation par ampli cation Digpd.3.9, on dé nit ¢ :

tC

o (14.6)

¢ = Xmin
ouX min est xée égale a 30 en se basant sur la détermination deblemka réalisée dans le paragraphe
13.3.2 pour la population des BL Lac détectés fgammi (les valeurs sont illustrées sur la gure 13.14).

Les études qui ont permis d'estimer les valeurs utilisées pp,  ett ont été réalisées a partir
d'objets dont le redshift est inférieur a 0.5. A n de ne pagaer 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 =2:9 109 Mpc3.

Dans le cas d'un jet avec une ouverture geomeétrique, l'adgleverture du jet je; est lui aussi un
parametre libre, il est xé 46 de maniére a étre supérieur a I'ouverture du cone de fotalisél= ,
voir paragraphe 1.2.3) pour une valeur faible du facteuratehtz (=5 l'ouverture estde 11).La
valeur dep qui représente la nature du jet est aussi un parameétre daddasion. Fixée égale a trois, elle
traduit la nature continue de I'émission de ce dernier. Gexchous a semblé plus adapté puisque, dans
la mesure ou la variabilité des sources n'est pas prise eptegifémission simulée peut étre assimilée
a I'état moyen des sources.

Deux paramétres sont donc laissés libre dans les simulatidi" et ¢, qui sont dans une cer-
taine mesure dégénérés. Pour expliquer cet effet il essaaite de considérer I'in uence de ces deux
variables sur la distribution des objets détectablesqpami dans le plarin(E,)-In(L ), in uence que
nous commenterons au cours de 'étude préliminaire présatdns le paragraphe 14.2.

14.2 Comparer les distributions simulées et expérimentasedes BL Lac
observeés parFermi

La distribution des objets dans le plen{E)-In(L ) est completement dé nie par :

— Larelation intrinseque entie,, etlL p,

— Ladistribution intrinséque des luminosités

— Ladistribution des facteurs Doppler
Pour les grands facteurs Doppler, la forme de cette derdiétgbution dépend uniquement de I'hypo-
these d'ouverture du jet et de la forme, caractérisée pade la distribution des facteurs de Lorentz
(voir la section 13.4). Dans ces simulations, la relatidrinséque entr&p, etlL, est simulée de ma-
niére univoque comme nous en avons fait I'nypothése lorsétiede qui a permis de contraindre les
valeurs det, | et (voir le chapitre 13). La distribution des objets détectashermi dans le plan
In(Ep)-In(L ) doit donc étre reproduite par ces simulations qui adoptantdntraintes 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 inféeesur . La distribution des objets simulés et
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l'action de ¢ sur cette distribution est commentée dans le paragrapBell1€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 Lin uence des parametres libres de la simulation

La distribution des objets dans le plap-L , dépend de la valeur des parameétres libres. Le parametre
min intervient dans la distribution des objets dans ce planeemous l'avons vu dans la section 13.4,
car de sa valeur la discontinuité de la distribution de laatgurs Doppler, a une valeur que nous noterons
d,» dépend uniqguement de sa valeur. Le paramefri@ uence la position intrinseque des objets dans ce
plan.

Comme l'effet de ces variables est indépendant de I'nysatihéalisée sur I'ouverture du jet, le choix
est fait de l'illustrer dans le cas d'un jet avec une ouvertgéométrique car, étant donné la forme de la
distribution des facteurs Doppler dans cette hypothéde lvaure 13.20 et 13.21), il est plus facile de
visualiser I'empreinte de la discontinuité de cette disttion sur celle des objets simulés dans le plan
In(Ep)-In(L,) que dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique (voguae 13.21). Les gure 14.2
et 14.3 représentent les distributions des objets simalgés léin(E)-In(Lp) pour difféerentes valeurs de

min et . La position intrinséque des objets dans le plan considéréeprésentée par une ligne rouge
pleine; la valeur dec est symbolisée par la distance suivant la direction de llacagpion Doppler
entre les lignes rouges et pointillée, cette derniére sgmté la référencX i, utilisée pour dé nir
dans 'équation 14.6 sa position est donc xe sur chacunedagsbutions. Les objets simulés comme
détectables pdfermisont représentés en bleu et, pour guider l'oeil, la zone tlpglle se situent les
BL Lac expérimentalement détectés par cet instrument esbaljsée par un cadre gris.

Les trois distributions de la gure 14.2 ont été obtenuesagseit varier ™" tout en gardantc xé.

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 Loeshiggale @ ™" et qui sont vus a l'intérieur
du cbne de focalisation ; cette discontinuité est donc diguplus éloigné de la position intrinséque des
objets que ™" est grand.

Les distributions obtenues en faisant varigrpour une valeur de™" donnée sont représentées sur
la gure 14.3. La position de la discontinuité est cette foisxe par rapport a la position intrinséque
des objets, mais l'action en faisant varigy elle se déplace naturellement dans le plan, notamment par
rapport a la zone accessible a la détectionHaami.

Comme ces deux parametres jouent sur la distribution degsothans la zone accessible parmi,
ils sont dans une certaine mesure dégénérés et différemtsigd ™"; <] peuvent donner des formes
de distributions d'objets détectables parmiidentiques, moyennant la bonne normalisation (voir gure
14.4). En xant MM et en faisant varierc, il est cependant possible de contraindre I'espace de tes 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 &, etL, ont été déterminees dans le
chapitre 13, sont utilisés pour obtenir la distribution @&xmentale — seuls les objets dont le redshift est
inférieur auz™®* = 0:5 utilisé dans les simulations sont pris en compte. La digidn simulée est quant
a elle obtenue a partir des objets dont le ux simulé est sapéau seuil de détection drermi.

Les distributions sont construites en plagant les objets dies intervalles a deux dimensions en
fonction des valeur&p et L, qui leur correspondent. Dans la zone du plan couverte pasllidsac
détectés paFermi, 25 intervalles sont dé nis de maniere a tenir compte decéiitude sur la détermi-
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FiG. 14.2:L'in uence de ™" sur la distribution des AGN simulés, pour une valeur xée gedans le
cas d'un jet avec une ouverture géométrique. Dans chacucakd0® AGN ont été simulés.

(a min =5 (b) min =15

(C) min =50

nation ded , etE, expérimentaux (voir paragraphe 13.2.3). Huit autresvaliss contiennent les objets
simulés qui tombent en dehors cette zone. Le contenu de elhiaiguvalle de la distribution simulée est
normalisé de maniére a ce que le nombre total d'objets ssradéhme détectables paermisoit égale
au nombre total de BL Lac utilisés pour construire la distiin expérimentale.

Pour comparer la distribution expérimentale a la distiisubbtenue a partir de simulations utili-
sant différentes valeurs de paramétre libre, la vraisemebl® est calculée suivant une loi poisonienne
(nombre d'objets dans une cellule donnée) :

V = jP(Nexp)N)j

ou P (NexpjNmc)j , qui représente la probabilite, pour chaque interviallié'obtenir le nombre d'objets
detectedNgyp etant donné le nombre d'objets simulds est calculé suivant :

Nexp- N .
] MC
Nyc,” e

NDataj !

P(NexpiNmc)j =
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FiG. 14.3:L'in uence de ¢ sur la distribution des AGN simulés, pour une valeur xée d& . dans le
cas d'un jet avec une ouverture géométrique. Dans chacucakd®® AGN ont été simulés.

(@ ¢ =In@2 ™) 2 (b) ¢ =In2 ™Mn)

(€ ¢ =In@2 ™ )+2

14.2.3 Contraindre la valeur minimale de ¢

Des simulations ont été réalisées pour différentes valgers™" = [1;2;5; 10; 15; 20; 30; 50] et,
pour chaque ™", différentes valeurs de- ont été utilisées de maniére a placer la discontinuité de par
et d'autre de la référenc¥ i, dé nie dans I'équation 14.6. Les distributions expéringes obtenues
pour Mn =15 et différentes valeurs dg: sont représentés sur les gures D.5 et D.13 pour, respective
ment, les cas d'un jet avec et sans ouverture géométriggedaees sont construites pour les différents
jeux de[ Mn: ] et présentés dans I'anneR8). Sur cette gure se trouve aussi la distribution des vrai-
semblances obtenues en comparant ces distributions sisnalia distribution expérimentale présentée
sur la gure 14.7.

La vraisemblance entre les distributions simulées et éxjpéitale augmente avec la valeur ¢g
c'est-a-dire comme la discontinuité se rapproche et déplaszone couverte par les BL Lac détectées
par Fermi. Au dela du maximum un plateau a tendance a se former : cetlesi fait qu'au dela de la
discontinuité la forme de la distribution ne dépend plus¢uC'est donc toujours la méme forme de dis-
tribution d'objets simulés qui passe le teste de détedtalsiermi, I'effet de la sensibilité de l'instrument
domine alors.
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Fic. 14.4:lllustration de la dégénérescence d&n et ¢, dans le cas d'un jet avec une ouverture
géomeétrique. Pour le couple ™"; ¢] = [5:;2:3, 3 10° objets ont été simulés; pofir™n: ] =
[15;3:8], 1:3 10’ et environ 300 objets sont simulés comme détectables parilBemns les deux cas.

(@ ™ =5, c=2:3 (b) ™" =7, =38

TR TP T O TP TP T
15 2 25 3 85 4 45 5 55

FiG. 14.5: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et pdift = 15 : distributions
des objets simulés comme détectables par Fermi et I'évaluate leur vraisemble avec la distribution
expérimentale présentée sur la gure 14.7.

Etant donné la taille de nos intervalles imposée par notréagdé pour déterminer les valeurs de
Ep etL, expérimentales il est dif cile de considérer ce maximum cogrune 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 pdfermi. Cette limite permet de
réduire l'espace de parameétres libres comme cela estrdlgsir la gure 14.8 ou les résultats de cette
étude pour I'ensemble des jeux de parametres testés seatrrakes. Notons, sans surprise, que l'espace
dans le plaj ™"; <] au dela de cette limite les AGN simulés comme détectableBgyari sont "vus"
dans ou proche du jet.

Si des distributions pour différents jeux fé"": ] 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 pdtif = 15 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et |'évaluation deVeaisemble avec la distribution expérimen-
tale présentée sur la gure 14.7.

h_Ep_Lp_Fermi_data
Entries 89
Mean x  3.749
Meany 44.934
46 RMS X  1.747
RMSy 0.6426

1

Distribution des BL Lac d  €téctés par Fermi
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435
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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- ™" , nous en discuterons dans le paragraphe 14.3.
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FiG. 14.8:Contrainte dans l'espace des paramétres libres apportésgpeomparaison des distributions
expérimentale et simulées des objets détectés par Ferrigriableue représente les jeux dé": ¢]
pour lesquels la vraisemblance entre les distributionsuséms et expérimentale présente un maximum.
L'espace des parametres situé au-dessus de cette lignechst e

Gmin

50~

30

10F

(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 pkermia permis de déterminer certains paramétres de la simula-
tion, mais aussi de restreindre I'espace des paramétres.liBfomme nous l'avons vu dans le paragraphe
14.1 cette population peut étre utilisée pour contraindehsité d'objets a simuler et par la-méme nor-
maliser la population d'objets détectée par les ACT.

A n de pas extrapoler a plus hauts redshifts les contrainta#enues 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 pgaarmiidenti és comme BL Lac plus de la moitié a un redshift inconnu
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 l'ongidére leur conclusion, cette population
pourrait étre davantage constituée d'objets a haut radshi0:5) ; il n'est cependant fait état d'aucune
proportion. Si l'on considéere que la moitié de ces objets aadashift 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 cormiddes erreurs en supposant, d'une part, que
seul les 89 objets au redshift connu sont situés<a 0:5 et en supposant d'autre part que la moitié des
objets au redshift non connu ank 0:5.

Nous nous intéresserons dans le paragraphe 14.3.1 a cpttiaimn d'objets simulés comme dé-
tectables aux trés hautes énergies et nous verrons s'ibssibe d'en tirer des contraintes. Puis nous
considererons la densité total d'objets simulés, autrémiefa densité de la population parente.
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14.3.1 La population d'AGN simulé comme détectable aux tréhautes énergies

La possibilité d'une population parente unique pour rerodnapte de I'observation des BL Lac qui
sont détectés aux hautes et aux tres hautes énergies egesipoints que nous cherchons a tester dans
cette étude. Si le nombre d'AGN détectés par les ACT n'a cdesgroitre ces dix derniéres années, la
population actuelle ne permet cependant pas de réaliseéieentype 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 deeditc 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 raigmAIGN détectés grace a des méthodes d'ana-
lyse récentes plus sensibles, qui n'ont pas été consid@a@asévaluer le ux 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 Léectés 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 ciehiceamint a~ermi; le nombre de BL Lac
détectables aux trés hautes énergies peut donc étre supgriaombre d'objets connu.

La gure 14.9 présente I'évolution du nombre d'objets sigmidétectables aux tres hautes énergies,
normalisé sur le nombre de BL Lac détectés feimi, et ce, pour différentes valeurs d&" et de ¢
et pour les hypothéses d'un jet avec ou sans ouverture gaqoet

Quel que soit le jeu de paramétres libres, mais aussi I'thgsat 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 parametres libres, cela signi e qu'une pdpargparente unique peut, dans le cadre des
hypothéses que nous avons considérées, rendre comptéasiémient des nombres d'objets émetteurs
aux hautes et trés hautes énergies. Un nombre d'objets igpgmisur pourrait étre interprété comme une
limite & ne pas dépasser, ces valeurs sont cependant eteiotr des jeux dp ™"; <] déja exclus
lorsque I'on considére la distribution des objeétrmi (voir gure 14.8).

14.3.2 Ladensité de la population parente

La densité totale d'objets simulée puis normalisée esésmmtée pour différents jeux de paramétres
libres et les hypothéses d'un jet avec une ou sans ouverdam@étrique sur la gure 14.10. On remarque
que pour un jeu d¢ M": <] donné appartenant & la zone qui n'est pas exclue par lesvakises
de Fermi (voir gure 14.8), la densité totale de la population pase@at simuler 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 I'on considére desirgalie ¢ qui placent la discontinuité en
bordure de la zone accessible fparmi 3, la densité totale est la méme, aux incertitudes prés, pour
chacune des valeurs d&'" ; ceci s'explique par le nombre d'objets vus dans le cone daligation qui
ne dépend pas de la valeur d&" mais uniquement de l'angle d'ouverture du jet.

Pour déterminer dans quelles mesures ces densités sorta@d avec les observations, différentes
approches sont possibles. Dans le modéle d'uni cationplgsts de type FR | constitueraient la popu-
lation parente associée aux BL Lac, or dans la gamme desshautees hautes énergies, moins d'une
dizaine d'objets de ce type a été pour le moment détectééorSsbuhaite 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 desquellesisgéstditions de luminosité des FR | ont p( étre
construites.

3Ces valeurs sont égalesri2 min ) et sont représentées par le troisiéme point sur chaqueederka gure 14.10.
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FiG. 14.9: Evolution du nombre d'objets simulés comme détectabledgsaACT pour différents jeux

[ Mn: <]. Les courbes se décalent vers la droite comme les valeurs"fle= [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 uéksdans 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 nagrthique 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'observatiof et en radio ont montré (voir Urry et al.
(1991) et les références que l'on y trouve), que pour explides contrastes entre les luminosités des
FR1 et celles des BL Lac, il semble nécessaire d'introduite acomposante non-thermique isotrope —
c'est-a-dire non soumise a I'action de I'ampli cation Ddpp Cette composante est négligeable si I'on
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Simulation de la population parente des BL Lac détectés ausek et trés hautes énergies

FiG. 14.10:Evolution de la densité d'objets totale simulée pour déffés jeuy min- ~]. Les courbes
se décalent vers la droite comme les valeurs &8 =[1;2;5; 10; 20; 30; 50] augmentent.

Ny, [Mpc?]

10*
10°
10°

107

Lo b b by by v b b i 1

2 -1 0 1 2 3 4 5 6d

C

(a) Cas d'un jet sans ouverture géométrique

3

Ny [Mpe-]
[any
o

10*

10°

10°

J»H\‘ T \HHH‘

107

b b b b b b b

-1 0 1 2 3 4 5 6
d

C

(b) Cas d'un jet avec ouverture géométrique

considére I'émission ampli ée des BL Lac mais domineraip@edant 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'arnption 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 @@nnotamment 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 considére 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 & la ligne de gidés luminosités de leur galaxie hdte n'ont pas
de raisons d'étre différentes. Moyennant la connaissarda tUminosité moyenne des galaxies hotes
de la population de BL Lac que nous cherchons a reproduireaimanchit 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 parti$gedthése que la luminosité moyenne
des galaxies hotes de la population de BL Lac observébgyani est comparable a celle de cette popu-
lation. Nous noterons cette luminositéL B3¢ > . Ces mémes auteurs ont dérivé la distribution des
galaxies hotes des BL Lac en la normalisant sur la distobutles luminosités des FR I (Padovani &
Urry 1991). La densité obtenue<dL B3¢ > est de I'ordre del0 ° Mpc 3.

L'application de cette limite sur la densité de la populaji@rente simulée est contraignante. Comme
on peut le voir sur la gure 14.10, dans le cas d'un jet sanseduve géométrique, les valeurs d@"
supérieures a cing sont exclues, tout comme la possibititéethdre des facteurs Doppler élevés a par-
tir d'une population pour laquelle™" < 5 (car les valeurs dec importantes associées a cegn
impliquent des densités simulées supérieures a la limiteidérée). L'espace des parametres libres ac-
cessible se trouve alors dans la zone exclue par la distnbdies BL Lac détectés p&ermi (voir la
gure 14.9). Dans le cas d'un jet avec une ouverture géompédrioutes les valeurs d&"" répondent &
cette contrainte jusqu'a certaines valeurs dequi 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 compretaetitermination de la limite enc qui uti-
lise le maximum de vraisemblance mais aussi I'évaluationadgensité de la population qui dépend
de la luminosité moyenne considérée pour les galaxies .htéte a cette étude, I'association entre la
population parente simulée et les FR | n'est donc pas indalidans le cas d'un jet avec une ouverture
géometrique associé a une distribution de facteur de Loremdis elle est exclue dans I'hypothese d'un
jet sans ouverture géométrique.

Il serait possible d'envisager d'autres types d'objetsrpmite population parente. Il faut cependant
gue la densité de cette derniére soit inférieure au nombrgatixies 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 ceifipté s'étend a la population parente simulée
quelle qu'elle soit, la densité de galaxies elliptiqueslaB--2¢ > peut étre comparée a la densité simu-
lée. Nous utilisons la densité de galaxies elliptiquesgEe dans Carangelo et al. (2002), elle est de
quelqueslo 3Mpc 2a<L B'ac > Dans le cas d'un jet avec une ouverture géomeétrique, latdetes
la population parente simulée est inférieure a cette limifgrieure pour I'ensemble d&"" considérés
et ce, pour une gamme de en accord avec la contrainte imposée par la comparaisonistebutions
expérimentale et simulées. En ce qui concerne I'hypoth@&sget sans ouverture géométrique, une zone
de l'espace des paramétres libres est la aussi en accordettedmite et les contraintes précédemment
mentionnées. L'hypothése d'un jet sans ouverture géoquirpeut 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 pd étre estimées. Lasonud'une population parente dotée de ces
caractéristiques montre que les hypothéses adoptées tfarhae rendre compte de la population de
BL Lac détectée pdrermiet par les ACT. Les hypothéses d'un jet avec ou sans ouveggomeétrique
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Simulation de la population parente des BL Lac détectés ausek et trés hautes énergies

ne sont cependant pas équivalentes. La deuxiéme ne permeétgssocier 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 densg@diaxies hdtes de ces objets.

Cette méthode peut étre approfondie, en déterminant nogamian distribution des luminosités des
galaxies hotes 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, \&tuént le rapport entre les luminosités de
la composante a haute énergie et celles observées aux mugeeurs d'onde, mais aussi la part de
I'émission due a la composante isotrope.

Pour pro ter pleinement de ce type d'approches plus nes a&fcp que la méthode utilisant les
simulations présentée ici s'est révélée prometteuse gbacdénmence a porter ses fruits, la prochaine
étape consistera a déterminer de maniére précise lessligms aux contraintes obtenues. Cela implique
la mise en place de simulations & plus grande échedleur couvrir I'espace des parameétres libres de
facon plus détaillée mais aussi plus étendue et ce, avedatistique importante.

“Pour obtenir les résultats présentés ici0'? 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'uni cafiseraient 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 populatiorepge ; I'émission du jet dirigé vers la Terre appa-
raissant alors ampli ée par effet Doppler.

La population d'AGN détectée aux trés hautes énergies ad#Emablement augmenté ces dix der-
nieres années, grace notamment au réseau de télescopakolidfieE.S.S. qui opére a pleine sensibilité
depuis début 2004. L'ensemble des données récoltées sobjats a été analysée ou ré-analysée pour
ce travail. Les caractéristiques spectrales et la vait@hies objets ont été étudiées lorsque la statistique
disponible le permettait et des limites supérieures ondété&ées pour les 36 objets non détectés. A
I'neure actuelle, H.E.S.S. a détecté 17 AGN : 2 radiogataxie 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 populationgaoergtituée d'objets de type FRI.

Dans le cadre du schéma d'uni cation, nous avons cherchéaxt@aiser les propriétés intrinséques
de la population de BL Lac détectés aux hautes et trés hanéggiés, en considérant I'ensemble des
observations réalisées par les ACT et parmi durant ses 11 premiers mois de vol. Nous avons montré
gu'une forme spectrale empirique commune permet de rerampie simultanément des ux observés
sur ces deux bandes en énergies. Puis, I'étude de la papuldéitectée 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 péenission a haute énergie. En supposant cette
relation univoque, il a alors été possible d'accéder a l&idigion 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 derni@tatdhypothese d'un facteur de Lorentz
unigue pour I'ensemble de la population. Les hypothésesaraictéristiques ainsi obtenues ont ensuite
éte utilisées dans le cadre d'une simulation, ce qui a padtenimontrer qu'une population parente unique
permet de reproduire les observations des BL Lac aux hattesdnautes énergies. Dans le cas d'un jet
avec une ouverture géomeétrique, la densité simulée estoendaavec la densité de FR 1. En revanche,
I'nypothése d'un jet sans ouverture implique d'associex Bl.Lac une population parente différente
de celle constituée uniguement par ce type d'objets. Camipre 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 af nées grace a l'augmentation du nombre jé@tdétectés parermimais aussi en consi-
dérant les caractéristiques des FR | observées aux autrgselors d'onde. Etant donné le caractére
prometteur des premiers résultats obtenus, il est désermmaisagé de réaliser des simulations a plus
grande échelle an de contraindre l'espace des paramétiess|de maniére plus précise mais aussi
d'évaluer I'in uence de la variation des parametres xés s résultats.

Cette étude s'est concentrée sur le type d'objets majogitaént détectés aux trés hautes énergies.



Simulation de la population parente des BL Lac détectés ausek et trés hautes énergies

Toutefois l'approche présentée ici peut aussi étre udilis@ur 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 kenséqdes 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 caractéristiguieimseques 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 eneodotique, mais cette population ré-
cemment détectée aux hautes énergies pourrait guider e dbs objets a observer avec les ACT et
contribuer ainsi a l'augmentation du nombre d'objets deype tconnus a ces énergies. La position de
leurs pics d'émission et le fait qu'ils soient situés a detshifts plus importants que les BL Lac n'en fait
cependant pas des candidats idéaux pour la génératiotl@ct®CT. 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 I'accés a cette population. Le tournant dansukie de population des AGN émetteurs aux tres
hautes énergies est attendu avec I'observatoire CTA daetrisibilité 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 lesnasurables aux trés hautes énergies peut
d'ailleurs étre adaptée pour estimer quels seraient letodgtectables par cet instrument parmi ceux
détectés paFermiou parmi ceux simulés. Cela permettrait d'anticiper norlesaent le choix des ob-
jets a observer mais aussi les caractéristiques obsematies attendues sous différentes hypothéses
relatives aux caractéristiques intrinséques de leur pdipul parente.
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Annexe A

BL Lac brillants déetectés par Fermi

Le tableau ci-dessous rassemble les BL Lac brillants di&tquarFermi utilisés pour tester les mé-
thodes d'estimation dE etL , dans le paragraphe 13.1.2.

Nom log 10EFe(Ep))  log 10(Ep) E (E ) (E )
ergcm ?2s 1 log 10(MeV) GeV 10 ?[cm ?s 1MeV 1
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 19 002 1.32 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 -10.5 352 2.0 0.03 1.06 9.15 0.39
1ES 0502+675 -10.5 392 1.7 0.10 3.38 0.23 0.03
PKS 0537-441 -10.1 232 23 002 052 11359 2.44
CGRaBS J0712+5033 -11.0 262 21 0.08 1.25 1.68 0.17
CGRaBS J0721+7120 -10.4 292 21 003 0.72 28.27 0.86
0 J287 -10.5 1.02 2.4 0.07 0.74 8.34 0.63
1ES 1011+496 -10.6 412 19 004 1.12 5.86 0.28
CGRaBS J1058+5628 -11.0 1.92 2.0 005 1.21 3.73 0.22
Mkn 421 -9.9 462 1.8 0.02 1.12 17.48 0.44
WCom -10.6 3.62 21 0.04 0.99 7.38 0.38
CGRaBS J1248+5820 -10.9 1.72 2.2 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 1.48 3.58 0.18
PKS 1717+177 -10.7 432 20 0.06 1.24 2.73 0.21
4C+09.57 -10.3 1.82 2.3 0.05 0.77 14.55 0.79
1ES 1959+650 -10.5 432 2.1 0.05 1.06 6.29 0.35
PKS 2155-304 -10.2 352 19 0.02 0.90 29.20 0.71
BL Lac -10.8 152 24 0.04 058 35.29 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 ux différenpal bande logarithmique en énergie
EFe(Ep), la position en énergie du pic a haute éneffgjg l'indice spectral , I'énergie de décorre-
lationE( ) etle ux différentiel a cette énergie( ).



BL Lac brillants détectés pdiermi
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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 ux intégré des
BL Lac et FR | détectés pdtermiau dela de200 GeV. En tenant compte de l'absorption due a I'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 réalidés BL Lac et FR | présents dans le "Point
Source" catalogue, qui appartiennent au "clean sarhpég"pour lesquels le redshift est connu avec
con ance (voir le paragraphe 13.2.1 pour plus de détaildasélection de ces objets). L'ensemble des
objets et l'estimation de leur détectabitlité par les ACMtgarésentés dans les tableaux B et B.2 pour les
BL Lac et les FR | respectivement.

Le seuil de détection des ACT utilisé pour cette prédictisnum seuil moyen (s(> 200GeV) =
3 10 2cm 2s 1), basé sur un temps d'observation de 20 heures et une arsadystard. 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 Camgi)@signal de ces objets n'est signi catif
que lorsque I'on utilise des analyses plus performantes lpadiscrimination entre les hadrons et les
D'autre part, les objets peuvent avoir été détectés durastitsaut d'activité (exemple W Coma).

‘rassemblant les objets pour lesquels la probabilité d@ason avec un AGN est supérieuré@%, qui ne sont associés
gu'a un seul AGN et qui ne présentent pas de probléme au nde#analyse
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TAB. B.1:Evalution des ux intégrés au dela &0 GeV ( ( > 200 GeV)yegit ) pour les BL Lac détectés par Fermi présents dans le "Poiatcg
catalogue, appartenant au "clean sample" et pour lesgueledshift £) est connu. Le ux intégré entr&00 MeV et 100 GeV mesuré par Fermi
((100MeV 100 GeV)ermi) est également donné.

BL Lac z Détectable ( > 200GeV)edit (100MeV 100 GeV)eermi
cm 2s 1
Mkn421 0.030 Oul 218 10 10 1:69 10
Mkn501 0.034 Oul 453 10 1 6:11 10 8
Mkn180 0.045 Oul 6:95 10 12 1:14 108
APLib 0.048 NON 1:16 10 12 719 10 8
1ES1959+650 0.049 NON 146 10 12 803 108
3C371 0.051 NON 7:85 10 14 770 10 8
PKS0521-36 0.055 NON 116 10 13 1:15 10
BZUJ1532+3016 0.065 oul 4:72 10 12 2:77 10 9
BLLac 0.069 NON 232 10 13 1:68 10
PKS2005-489 0.071 oul 128 10 11 394 108
B20806+35 0.082 oul 540 10 12 327 109
1ES1741+196 0.083 oul 805 10 12 6:27 10 °
WCom 0.102 NON 194 10 12 782 10 8
BZBJ0730+3307 0.112 NON 126 10 13 7:87 10 °
BZBJ1026-1748 0.114 NON 1:86 10 14 1:22 10 8
PKS2155-304 0.116 oul 524 10 1 214 10 7
B21811+31 0.117 NON 568 10 13 258 10 8
B32247+381 0.119 oul 232 101 6:60 10 °
RXJ0805.4+7534 0.121 oul 4:34 10 12 930 10 °
1ES1118+424 0.124 oul 177 10 1 382 109
BZBJ0710+5908 0.125 oul 120 10 1 1:45 10 °
1ES1426+428 0.129 Ooul 212 10 1 308 10 9
B21215+30 0.130 Oul 4:67 10 12 588 10 8
ON246 0.135 NON 1:.04 10 13 174 10 8
BZBJ1136+6737 0.136 oul 379 10 12 366 10 9
8

CGRaBSJ1917-1921 0.137 oul 833 10 12 240 10
Suite a la page suivante
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TAB. B.1:suite

BL Lacs z Détectable ( > 200 GeV)edit (100MeV 100 GeVremi
cm 2s 1
PKS1717+177 0.137 NON 203 10 2 428 108
CRATESJ0809+5218 0.138 NON 368 10 13 269 10 8
CRATESJ1117+2014 0.138 oul 297 10 1 1:13 10 8
BZBJ1053+4929 0.140 oul 219 10 1 5:06 10 °
CGRaBSJ1058+5628 0.143 oul 4:41 10 12 522 10 8
CRATESJ0109+1816 0.145 NON 4:43 10 18 774 10 °
1ES0323+022 0.147 NON 1:25 10 13 1:63 10 8
RXJ0850.6+3455 0.149 NON 1:82 10 18 578 10 °
BZBJ1136+2550 0.156 oul 837 10 12 1:48 10 °
1ES1440+122 0.163 oul 6:14 10 12 470 10 °
1H2351-315 0.165 NON 1:23 10 13 1:.07 10 8
PKS0829+046 0.174 NON 547 10 14 735 10 8
B21218+30 0.182 oul 391 10U 1:68 10 8
CRATESJ1204-0710 0.185 NON 1:37 10 14 2:07 10 8
BZBJ0319+1845 0.190 oul 1:73 10 1 325 10 °
BZBJ0159+1047 0.195 NON 1:05 10 12 142 10 8
BZBJ0847+1133 0.198 oul 1:.05 10 11 1:93 10 °
1ES1011+496 0.200 oul 830 10 12 6:72 10 8
4C+54.15 0.200 NON 887 10 13 9:27 10 °
B21147+24 0.200 NON 379 10 2:08 10 8
PKS0447-439 0.205 oul 9:04 10 12 966 10 8
BZBJ0940+6148 0.211 NON 523 10 1:03 10 8
PKS2322-482 0.221 NON 781 10 13 590 10 °
RXJ0909.0+2311 0.223 oul 1:10 10 240 10 °
BZBJ2150-1410 0.229 NON 1:52 10 18 744 10 °
CRATESJ0945+5757 0.229 NON 468 10 14 1:43 10 8
MS14588+2249 0.235 oul 509 10 12 1:54 10 8
B21229+29 0.236 NON 2:87 10 12 250 10 8

Suite a la page suivante
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TAB. B.1:suite

BL Lacs z Détectable ( > 200GeV)edit (100MeV 100 GeV)eermi
cm 2s 1
2E1415+2557 0.237 NON 719 10 4 1.07 108
BZBJ1154-0010 0.254 oul 844 10 12 240 10 9
BZBJ1107+1502 0.259 NON 590 10 13 742 10 9
PKS0301-243 0.260 NON 218 10 12 468 108
BZBJ1051+0103 0.265 NON 282 10 13 582 10 9
BZBJ1936-4719 0.265 oul 1:.00 10 1 5:07 10 °
CGRaBSJ0112+2244 0.265 NON 1:37 10 18 781 10 8
PKS0754+100 0.266 NON 327 10 486 108
FRBAJ2340+8015 0.274 NON 8:86 10 4 421 108
BZBJ1125-0742 0.279 oul 4:57 10 12 1:66 10 °
CRATESJ0416+0105 0.287 NON 510 10 13 6:45 10 9
BZBJ2338+2124 0.291 oul 7:00 10 12 2:64 10 °
RBS421 0.291 NON 867 10 13 4:15 10 °
BZBJ1204+1145 0.296 NON 4:34 10 4 1:11 108
FRBAJ1219-0314 0.299 NON 1:18 10 12 4:98 10 °
CRATESJ1558+5625 0.300 NON 4:18 10 14 291 10 8
CRATESJ0558-3838  0.302 NON 142 10 4 174 10 8
0J287 0.306 NON 4:22 10 14 7.03 10 8
CGRaBSJ0721+7120 0.310 NON 6:58 10 13 1:73 10 7
1ES0737+746 0.315 oul 4:37 10 12 322 109
BZBJ0208+3523 0.318 oul 4:78 10 12 302 10 °
CRATESJ0617-1715 0.320 NON 4:12 10 13 1:22 10 8
4C+09.57 0.322 NON 1:10 10 3 122 10
CGRaBSJ2005+7752 0.342 NON 143 10 4 300 108
PG1437+398 0.349 NON 856 10 13 335 10 9
Ton1015 0.354 NON 1:36 10 4 201 10 8
1ES1028+511 0.361 oul 338 10 12 6:08 10 °
CGRaBSJ0958+6533 0.367 NON 950 10 1° 259 10 8

Suite a la page suivante
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TAB. B.1:suite

BL Lacs z Détectable ( > 200 GeV)edit (100MeV 100 GeVremi
cm 2s 1
1ES0502+675 0.416 oul 879 10 P2 1:43 10 °®
PKS0735+17 0.424 NON 7:.05 10 13 460 108
BZBJ0842+0252 0.425 NON 1:01 10 12 341 10 °
RXJ0316.2-2607 0.443 NON 976 10 13 503 10 °
RBS1752 0.449 NON 1:43 10 12 576 10 °
CGRaBSJ1226-1328 0.456 NON 1:90 10 12 843 10 °
CLASSJ0212+2244  0.459 NON 386 10 13 1:20 10 8
B22214+24B 0.505 NON 950 10 1° 497 108
PKS0823+033 0.506 NON 7.05 10 13 4:64 10 °
BZBJ1340+4410 0.546 NON 426 10 13 292 10 °
PKS0118-272 0.557 NON 427 10 13 355 10 8
B21040+24A 0.560 NON 1:03 10 18 1:33 10 8
PKS1057-79 0.581 NON 995 10 1° 6:26 10 8
BS76 0.610 NON 9:.08 10 13 200 10 8
CGRaBSJ1800+7828 0.680 NON 818 10 1° 6:24 10 8
BZBJ1517+6525 0.702 NON 6:34 10 13 269 10 °
CRATESJ1012+0630 0.727 NON 209 10 1° 1:51 10 8
PKS0139-09 0.733 NON 1:43 10 4 1.66 10 ®
CGRaBSJ1748+7005 0.770 NON 391 10 4 2:36 10 8
PKS2240-260 0.774 NON 325 10 15 344 108
PKS2149+17 0.871 NON 381 10 1° 973 10 °
PKS0537-441 0.892 NON 2:65 10 14 378 107
PKS0235+164 0.940 NON 870 10 4 434 107
PKS0208-512 1.003 NON 331 10 1 1:.46 10 ’
PKS0426-380 1.111 NON 323 10 4 315 10
PKS0808+019 1.148 NON 2:58 10 16 297 108
PKS1519-273 1.294 NON 5:37 10 16 494 108
CRATESJ0058+3311 1.371 NON 1:36 10 16 313 10 8




Prédiction des AGN détectables par les ACT

Radio Galaxie z Détectable ( > 200 GeV)edit (100MeV 100 GeV)remi

cm 2s 1
CenA 0.002 NON 235 10 B3 2:04 10
M87 0.004 NON 593 10 281 108
NGC1275 0.018 NON 275 10 12 228 10
NGC6251  0.025 NON 454 10 378 108
NGC1218  0.029 NON 2:83 10 12 460 10 °
PKS0625-35 0.055 oul 396 10 12 6:72 10 9

TAB. B.2: Evalution des ux intégrés au dela @90 GeV (( > 200 GeV)edit ) pour les FR1 détectés
par Fermi présents dans le "Point source" catalog, appaat@nau "clean sample" et pour lesquels le
redshift ¢) est connu. Le ux intégré entr@00 MeV et 100 GeV mesuré par Fermi (100 MeV

100 GeV)eermi ) est également donné.
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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¢vdir le paragraphe 13.2.1). Les données sont extraitesRiint Source"
catalogue (Abdo et al. 2010e) et du 1LAC (Abdo et al. 2010&5.doordonnées sont données en J2000.

A aiued e ap apnia, 1nod sasiinn iwiased sa108)ap 08779

BL Lac Ra Dec z E (E) (E) log(Ep) log(Lp) log(L peens)
[hms] [hms] GeV 10 B[cm 2s MeVv 1]
Mkn421 1104 27.31 +381231.8 0.030 1.81 0.02 1.12 174.80 4.414.70 44.43 42.66
Mkn501 16535222 +394536.6 0.034 1.85 0.04 1.48 35.77 1.83 .45 4 43.99 42.72
Mkn180 113626.41 +700927.3 0.045 1.86 0.11 2.05 3.56 0.50 38 4. 43.48 42.96
APLIib 15174181 -242219.5 0.048 2.10 0.06 1.10 51.31 341 862. 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 2.60 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 200925.39 -4849526 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 12213169 +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 102658.52 -174858.5 0.114 232 029 123 6 4.7 1.28 151 44.00 43.96
PKS2155-304 215852.07 -301332.1 0.116 191 0.02 0.90 1291.9 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 0.124 163 0.16 3.80 0.65 14 0 5.84 44.63 44.24
BZBJ0710+5908 07 1030.07 +590820.4 0.125 1.28 0.21 9.75 4 0.1 0.04 8.02 45.30 44.81
1ES1426+428 142832.61 +424021.1 0.129 1.49 0.18 6.32 0.32 .07 0 6.69 44.99 44.49
B21215+30 121752.08 +300700.6 0.130 1.98 0.05 1.33 34.71 23 2. 3.65 44.89 43.80
TaB. C.1: :indice spectral mesuré par Fernmit, : énergie de décorrélation du spectre mesuré par Fefpi,: énergie du pic a haute énergie

déterminée a partir de en utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en Mey; luminosité aE, (voir 13.2.3),L p,,. : luminosité au pic nécessaire
pour que la source soit détectable par Fermi (voir le parggra 13.2.4)
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TAB. C.1:suite

BL Lac Ra Dec z E (E) (E) log(Ep) log(Lp) log(L peens)
[hms] [hms] GeV 10 B[cm 2s MeVv 1]
ON246 123014.09 +251807.1 0.135 2.16 0.12 1.10 11.44 1.70 52 2. 44.14 43.82
BzZBJ1136+6737 113630.09 +673704.3 0.136 1.80 0.21 3.10 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 080949.19 +521858.3 0.138 2.10 0.10 1.411.58 1.26 2.92 44.41 43.81
CRATESJ1117+2014 111706.26 +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 1.63 0.15 3.79 7 0.8 0.16 5.84 44.87 44.36
CGRaBSJ1058+5628 105837.73 +562811.2 0.143 1.97 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 032613.95 +022514.7 0.147 2.14 0.13 1.39 6.71 18 1 2.66 44.21 43.88
RXJ0850.6+3455 085036.20 +345523.0 0.149 2.03 0.25 2.02 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 0.165 210 0.17 155 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 2.59 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 4491
BZBJ0159+1047 01593430 +104705.0 0.195 197 0.12 189 3 4.2 0.66 3.71 44.69 44.20
BZBJ0847+1133 0847 12,93 +113350.3 0.198 140 019 7.24 10.2 0.05 7.29 45.51 45.07
1ES1011+496 101504.13 +492600.7 0.200 1.93 0.04 1.12 58.63 2.84 3.93 45.48 44.27
4C+54.15 075301.38 +535259.6 0.200 1.95 0.16 2.22 2.09 0.413.83 44.57 44.25
B21147+24 115019.21 +241753.9 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: :indice spectral mesuré par Fernmit, : énergie de décorrélation du spectre mesuré par Fepi,: énergie du pic a haute énergie

déterminée a partir de en utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en Mey; luminosité aE, (voir 13.2.3),L p,. : luminosité au pic nécessaire
pour que la source soit détectable par Fermi (voir le parggra 13.2.4)
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TaB. C.1:suite
BL Lac Ra Dec z E (E) (E ) log(Ep) log(Lp) l0g(L peens)
[hms] [hms] GeV 10 B[cm 2s MeVv 1]

BZBJ0940+6148 09402245 +614826.2 0.211 2.15 019 145 3 3.7 0.81 2.57 44.36 44.25
PKS2322-482 232527.00 -480016.8 0.221 1.92 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 2.05 025 249 8 1.0 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 4457 44.36
MS14588+2249 150101.90 +223806.0 0.235 1.86 0.10 2.13 4.52 0.57 4.41 45.19 44.53
B21229+29 123143.58 +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 2.12 0.17 1.43 4.22 .89 0 275 4451 44.35
BZBJ1154-0010 11540456 -001009.8 0.254 154 030 6.88 00.2 0.05 6.38 45.40 45.08
BZBJ1107+1502 1107 48.06 +150210.5 0.259 195 0.16 183 5 24 0.52 3.84 44.74 4451
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 0.23 235 011 0.32 3.64 44.59 44.50
BZBJ1936-4719 193656.10 -471950.0 0.265 168 0.19 459 7 05 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 0757 06.64 +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 4457
BZBJ1125-0742 11255199 -074221.1 0.279 159 025 512 90.1 0.07 6.06 45.18 45.10
CRATESJ0416+0105 041652.49 +010523.9 0.287 1.94 0.22 2.850.91 0.24 3.88 44.80 44.63
BzZBJ2338+2124 233856.39 +212441.3 0.291 159 033 6.72 0 0.2 0.06 6.09 45.43 45.15
RBS421 03254120 -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 +114555.4 0.296 2.15 0.17 141 5 43 0.91 2.59 44.74 44.59
FRBAJ1219-0314 12194570 -031424.0 0.299 1.86 0.21 2.88 82 0. 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 44,91

TaB. C.1: :indice spectral mesuré par Ferm : énergie de décorrélation du spectre mesure par Fefgi,: énergie du pic a haute énergie
determinée a partir de en utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en Mey; luminosité aE, (voir 13.2.3),L p,,,, : luminosité au pic nécessaire
pour que la source soit détectable par Fermi (voir le parggra 13.2.4)
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TAB. C.1:suite

BL Lac Ra Dec z E (E) (E) log(Ep) log(Lp) log(L peens)
[hms] [hms] GeV 10 B[cm 2s MeVv 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
1ESO0737+746 0744 05.26 +743357.6 0.315 1.70 0.25 4.09 0.41 12 0 5.39 45.26 45.06
BZBJ0208+3523 020838.19 +352312.7 0.318 168 032 564 40.2 0.08 5.54 45.32 45.10
CRATESJ0617-1715 0617 33.42 -171525.1 0.320 1.99 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 14555 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 1.85 0.23 2.62 0.69 22 0. 4.48 44.97 44.95
Ton1015 091037.04 +332924.4 0.354 232 0.14 0091 15.78 2.561.54 45.34 45.07
1ES1028+511 10311852 +505335.8 0.361 1.78 0.17 2091 1.19 24 0 4.90 45.45 45.08
CGRaBSJ0958+6533 095847.25 +653354.8 0.367 251 0.16 0.684.40 5.70 0.32 46.21 45.99
1ES0502+675 0507 56.17 +673724.3 0.416 1.75 0.10 3.38 2.29 28 0 511 46.07 45.28
PKS0735+17 073807.39 +174219.0 0.424 2.02 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 0316 15.00 -260756.0 0.443 184 0.19 2.60 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 45.55 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 0.459 196 0.14 190 .61 3 0.64 3.78 45.53 45.10
B22214+24B 221700.83 +242146.0 0.505 2.63 0.12 0.56 87.55 0.741 -0.39 47.37 46.94
PKS0823+033 082550.34 +0309245 0.506 183 0.23 3.27 0.65 A7 0 455 45.53 45.35
BZBJ1340+4410 134029.79 +441003.9 0546 182 033 417 7 0.2 0.10 4.62 45.44 45.45
PKS0118-272 01203166 -2701245 0557 199 0.06 1.09 30.44 2.41 3.56 46.12 45.26
B21040+24A 104309.03 +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 0581 245 0.10 0.77 61.21 .61 6 0.71 46.81 46.16
TaB. C.1: :indice spectral mesuré par Fernmit, : énergie de décorrélation du spectre mesuré par Fepi,: énergie du pic a haute énergie

déterminée a partir de en utilisant la relation 13.3, elle est exprimée en Mey; luminosité aE, (voir 13.2.3),L p,. : luminosité au pic nécessaire
pour que la source soit détectable par Fermi (voir le parggra 13.2.4)
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TaB. C.1:suite
BL Lac Ra Dec z E (E) (E ) log(Ep) log(Lp) l0g(L peens)
[hms] [hms] GeV 10 B[cm 2s MeVv 1]

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 1.69 0.27 436 2 0.3 0.09 5.44 46.06 45.92
CRATESJ1012+0630 101213.35 +063057.2 0.727 2.30 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 0.871 212 020 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 8435. 24.38 1.83 47.50 45.93
PKS0235+164 023838.93 +163659.3 0.940 2.14 0.02 0.63 3949.8 17.61 2.62 47.55 45.81
PKS0208-512 021046.21 -510102.4 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 0.61 761.2 16.43 2.72 47.60 45.98
PKS0808+019 081126.71 +014652.2 1.148 245 0.12 0.68 38.86 5.36 0.71 47.22 46.89
PKS1519-273 152237.68 -273010.8 1.294 225 0.08 0.94 40.35 4.14 1.95 46.98 46.28
CRATESJO0058+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 piopultBAGN a été simulée et la détec-
tabilité parFermiestimée pour chaque objet. Les distributions dans le Ipi#,) In(L,) des objets
simulés comme détectables gaermi et I'évolution de leur vraissemblance avec la distributexpé-
rimentale (voir la gure 14.7) sont présentées ci-dessausr glifférents jeux de paramétres libres et
les hypothéses d'un jet avec ou sans ouverture geométriiguméthode utilisée pour construire ces
distributions et calculer la vraissemblance est présatdés le paragraphe 14.2.2.
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Fic. D.1:Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et p8iir = 1 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisemble avec la distribution expérimentale
présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.2:Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et p&iir = 1 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisemble avec la distribution expérimentale
présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.3:Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et p&iir = 2 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisemble avec la distribution expérimentale
présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.4: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et p&ift = 10 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évolutmiedr vraisemble avec la distribution expé-

rimentale présentée sur la gure 14.7.
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Fic. D.5: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et pdift = 15 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évolutmtedr vraisemble avec la distribution expé-

rimentale présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.6: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et pdtit = 20 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évolutmitedr vraisemble avec la distribution expé-
rimentale présentée sur la gure 14.7.

Fic. D.7: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et pdtit = 30 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évoluteitedr vraisemble avec la distribution expé-
rimentale présentée sur la gure 14.7.
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Fic. D.8: Dans le cas d'un jet avec une ouverture géométrique et p&ift = 50 : distributions des
objets simulés comme détectables par Fermi et I'évolutmiedr vraisemble avec la distribution expé-
rimentale présentée sur la gure 14.7.

FiG. D.9: Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et pdlif = 1 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisemble avec la distribution expérimentale
présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.10:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et pdlif = 2 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisemble avec la distribution expérimentale
présentée sur la gure 14.7.

FiG. D.11:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et pdlif = 5 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.12:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et pdlif = 10 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisemble avec la distribution expérimentale

présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.13:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et pdlif = 15 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisemble avec la distribution expérimentale

présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.14:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et pdlif = 20 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisemble avec la distribution expérimentale
présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.15:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et pdlif = 30 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisgmble avec la distribution expérimentale
présentée sur la gure 14.7.
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FiG. D.16:Dans le cas d'un jet sans ouverture géométrique et pdlif = 50 : distributions des objets
simulés comme détectables par Fermi et I'évolution de leaisemble avec la distribution expérimentale

présentée sur la gure 14.7.
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