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Resumé

Cette thèse présente le domaine de l'astronomie gamma et les prin
ipales sour
es de

notre Galaxie (pulsars et SNRs) et 
elle situées à des distan
es 
osmologiques (noyaux

a
tifs de galaxie). La te
hnique �erenkov permet aux observatoires au sol de déte
ter

les rayons gamma d'énergie du GeV absorbés dans l'atmosphère après avoir développé

une 
as
ade éle
tromagnétique. Le projet CELESTE a atteint le but d'un seuil bas de

30 GeV, utilisant une grande surfa
e de 
olle
tion de l'an
ienne 
entrale solaire de Thémis

(Pyrénées Orientales). Une étude des prin
ipaux éléments du dispositif � un système de

dé
len
hement mixte analogique-digital et un é
hantillonnage à haute fréquen
e du signal

enregistré en plusoeurs points du 
hamp � représente la partie essentielle de 
ette thèse.

Le 
ode développé pour simulation de la 
haîne éle
tronique de l'expérien
e a été véri�é

profondément en faisant des 
omparaisonsave
 les données réelles.

L'in
ertitude de la 
alibration en amplitude et de la mise-en-temps pour le dé
len
hement

se traduit en erreurs sur la détermination du seuil en énergie et la surfa
e e�e
tive. Les

sour
es des biais éventuels sont étudiées (sur les di�érents points de la 
haîne de simu-

lation). Ces 
onsidérations sont appliquées aux observations de la Nébuleuse de Crabe,

déte
tée par CELESTE déjà en 2000.

Mots 
lefs : CELESTE � Te
hnique �erenkov � Astronomie Gamma � Nébuleuse du

Crabe

Abstra
t

High energy astrophysi
s deals with the extreme pro
esses of the Universe linked with

the produ
tion of energeti
 parti
les (
osmi
 rays). The sear
h of the sites of its a

elera-

tion led to the birth of a gamma ray astronomy. Inside our Galaxy, supernova remnants

and pulsars attra
t most attention. A
tive gala
ti
 nu
lei, espe
ialy its blazar 
ategory,

represent the dominant group of sour
es at 
osmologi
al distan
es.

Using �erenkov te
hnique ground-based observatories 
an dete
t gamma rays of GeV

energies that are absorbed in the atmosphere after developping into an ele
tromagneti



as
ade. CELESTE proje
t su

eeded in lowering of the energy threshold to 30 GeV

using a large 
olle
ting area of a former solar power plant Thémis (Fren
h Pyrenées).

Study of the key elements of its implementation � the hybrid analog-logi
al trigger and

high frequen
y sampling of the signal re
orded for multiple pla
es of the �eld � represent

the essential part of this thesis. The 
ode developped for the simulation of the ele
troni


part of the experiment was thoroughly tested in the 
omparision with real measurements.

The un
ertainties of the amplitude 
allibration and trigger timing translate into errors

of energy threshold and e�e
tive area determinations. The possible sour
es of bias are

studied at several points of the simulation 
hain. These 
onsiderations are applied to the

results of Crab Nebula observations, �rst sour
e dete
ted by CELESTE in 2000.

Keywords : CELESTE � �erenkov Te
hnique � Gamma Astronomy � Crab Nebula



Table des matières

I Astronomie Gamma 8

1 Astrophysique des hautes énergies 9

1.1 Rayonnement 
osmique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 9

1.1.1 A

élération . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 10

1.1.2 Propagation des parti
ules . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12

1.2 Physique des rayons gamma . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 12

1.2.1 Conversion en gamma . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 13

1.2.2 Absorption . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 14

1.3 Moyens de déte
tion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15

1.3.1 A bord des satellites . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 16

1.3.2 Déte
tion au sol . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 17

2 Sour
es gala
tiques 25

2.1 Les restes de supernova . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25

2.1.1 A

élération dynamique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 26

2.1.2 Observations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 27

2.2 Pulsars . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 28

2.2.1 Magnétosphère . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 29

2.2.2 Nébuleuse syn
hrotron . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

2.2.3 Observations des pulsars . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 31

2.2.4 Observation des plérions . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 32

2.2.5 Spe
tres . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 33

2.2.6 Courbes de lumière . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 34

3 Sour
es extragala
tiques 35

3.1 Noyaux a
tifs de galaxie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 35

3.1.1 A

rétion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 36

3.1.2 Le modèle standard . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 37

3.1.3 Uni�
ation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 40

3.1.4 Modèles d'émission . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 41

3.1.5 Déte
tion gamma des blazars . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 46

3.2 Le rayonnement du fond 
osmique . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48

3



TABLE DES MATIÈRES 4

II Projet CELESTE 50

4 Optique 51

4.1 Site de Thémis . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 51

4.2 Le 
hamp d'héliostats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 53

4.3 La Fo
alisation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 57

4.3.1 L'optique primaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 57

4.3.2 L'optique se
ondaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 59

4.4 Champ de vue . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 62

4.4.1 C�nes de Winston . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 63

4.4.2 Photo
athode . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 66

4.5 Absorption et l�e�
a
ité de 
onversion . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 68

4.6 Résultats et impli
ations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 69

5 Éle
tronique 73

5.1 Déte
teur . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 75

5.1.1 Installation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 75

5.1.2 Cara
téristiques du signal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 76

5.1.3 Calibration du gain des photomultipli
ateurs . . . . . . . . . . . . . . . 80

5.2 Digitisation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 83

5.2.1 Le prin
ipe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 84

5.2.2 Calibration des FADC . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 85

5.2.3 Piédestal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 87

5.2.4 Fon
tion d'auto
orrélation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 93

5.3 Dé
len
hement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 95

5.3.1 Module de dé
len
hement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96

5.3.2 Le système de 
oïn
iden
e . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 100

5.4 A
quisition . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 101

5.4.1 Syn
hronisation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 101

5.4.2 Or
hestration . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 102

5.4.3 Cir
ulation des instru
tions et données . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103

5.4.4 Modes d'a
quisition . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 103

6 Pi
s �erenkov 106

6.1 Re
her
he des pi
s . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 106

6.1.1 Identi�
ation des pi
s . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 107

6.1.2 La résolution temporelle . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 110

6.1.3 La résolution en amplitude . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 115

6.1.4 Comparaison ave
 la simulation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 120

7 Dé
len
hement 129

7.1 La formation de dé
len
hement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 129

7.1.1 � Mise-en-temps � . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 129

7.1.2 Comparaison des signaux sommés . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 133

7.2 Surfa
e e�e
tive . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 136

7.2.1 De�nition des variables . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 136

7.2.2 Sensibilité aux parametres de la simulation . . . . . . . . . . . . . . . . 139



5 TABLE DES MATIÈRES

III Observation du Crabe 142

8 Analyse et re
onstru
tion 143

8.1 Préparation des données . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 143

8.1.1 Séle
tion des pi
s . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 143

8.1.2 Corre
tion des biais de dé
len
hement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 144

8.2 Re
onstru
tion du front d�onde �erenkov . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 145

8.2.1 Centre de gerbe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 145

8.2.2 Pied de gerbe . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 146

8.2.3 Autres variables . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 147

8.3 Re
onstru
tion de l�énergie . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 147

9 Observations de Crabe 150

9.1 Séle
tion des observations . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 150

9.2 Extra
tion du signal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 153

9.3 Mesure du �ux . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 154

9.3.1 Taux des gamma . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 154

9.3.2 Choix du spe
tre . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 155

9.3.3 Étude des systématiques . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 157

9.4 Estimation des paramètres . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 160

9.5 Dis
ussion des résultats . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 163

A Les pro
essus d'émission 171

A.1 Le rayonnement syn
hrotron . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 171

A.2 Le rayonnement de 
ourbure . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 172

A.3 L'e�et Compton . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 172

B Simulation de l'éle
tronique 174

B.1 Initialisation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 174

B.1.1 Instruments . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 175

B.1.2 Câblage . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 175

B.1.3 Seuils de dé
len
hement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 176

B.2 Traitement du signal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 176

B.2.1 Génération des impulsions . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 176

B.2.2 Propagation du signal . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 177

B.2.3 Génération du bruit . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 177

B.2.4 Dé
ision de dé
len
hement . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 178

B.2.5 Le voteur majoritaire . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 178

B.2.6 Temps mort . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 178

B.3 Sortie et analyse . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 179

B.4 L'ajustement des paramètres . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 179

C Conversion en énergie 180

C.1 Parametrisation . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 180

C.2 L'altitude de pointé . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 181



Avant propos

L'éviden
e de l'existen
e de parti
ules très énergétiques en provenan
e du 
osmos date déjà

de la deuxième dé
ennie du 20

‘eme

siè
le. Dès ses débuts (jusqu'à l'arrivée des a

élérateurs

puissants et �ables) la physique 
orpus
ulaire a progressé gra
e aux études intensives des

émulsions exposées dans les 
ou
hes supérieures de l'atmosphère. Cette dis
ipline doit une

grande partie de ses dé
ouvertes fondamentales aux parti
ules a

élérées quelque part dans

les profondeurs de l'espa
e.

Même aujourd'hui, la re
her
he de parti
ules exotiques et l'étude de pro
essus d'énergie

bien au-delà des 
apa
ités a
tuelles des a

élérateurs terrestres oriente l'intérêt des physi
iens


orpus
ulaires vers l'astrophysique. Mais ils s'intéressent aussi aux astroparti
ules d'énergies

plus modestes où une statistique su�sante permet de re
her
her les endroits de leur produ
-

tion, les a

élérateurs 
osmiques. Cet intérêt a donné naissan
e à un nouveau domaine d'as-

tronomie 
ouvrant toute la vaste région de la partie supérieure du spe
tre éle
tromagnétique,

l'astronomie gamma.

L'atmosphère ne permettant pas aux parti
ules d'une telle énergie d'atteindre la surfa
e

de la terre, la re
her
he a été menée sur deux fronts : les études de gerbes atmosphériques

de parti
ules se
ondaires ave
 les grands déte
teurs terrestres, et les mesures dire
tes du

rayonnement 
osmique à bord de ballons stratosphériques et de satellites à partir des années

60. Ces derniers ont �nalement réussi à surmonter le fond du rayonnement di�us et ils sont

arrivés à la déte
tion des premières sour
es au milieu des années 70. Quinze ans plus tard,

quand il y en avait déjà quelques 
entaines, la quête des sour
es pon
tuelles menée par les

expérien
es terrestres a été 
ouronnée, elle aussi, de su

ès, grâ
e au développement de la

te
hnique de déte
tion par la lumière �erenkov atmosphérique.

Mais la bataille est loin d'être �nie. Beau
oup des questions ouvertes sont liées au fait

que les satellites opèrent à des énergies sensiblement plus basses que 
elles qui peuvent être

(a
tuellement) déte
tées au sol. Une grande majorité des sour
es vues en orbite n'est pas

déte
tée par les observatoires terrestres bien qu'une simple extrapolation des spe
tres obtenus

par les satellites prédit souvent la possibilité d'une telle déte
tion. Les expli
ations possibles

seront détaillées dans 
ette thèse mais la réponse dé�nitive ne peut être donnée avant la


ouverture �nale de la zone inexplorée entre la région des satellites et 
elle des déte
teurs au

sol. En attendant les déte
teurs futurs qui devraient fermer 
ette zone par amélioration et


ombinaison de méthodes existantes, on 
her
he une te
hnique alternative qui permettrait de

fran
hir dire
tement 
ette zone d'environ un ordre de grandeur en énergie.

C'était dès sa 
on
eption le but de l'expérien
e CELESTE, qui est �nalement arrivée

aux premières déte
tions et à la 
on�rmation de sa �abilité. La réutilisation des installations

existantes d'une 
entrale solaire a permis de réaliser 
e projet pour une dixième du 
oût d'un

observatoire gamma terrestre dédié et quelques pour
ents du prix d'un satellite. Mais 
omme

dans tous les travaux de pionniers, l'extra
tion d'un résultat physique né
essite en
ore une

6



7 TABLE DES MATIÈRES

véri�
ation détaillée, qui représente une partie essentielle de 
ette thèse.

Après une présentation générale de l'astronomie gamma dans le premier 
hapitre, ave


les pro
essus prin
ipaux liés à l'a

élération, propagation et déte
tion de 
es parti
ules, nous


onsa
rons les deux 
hapitres suivants aux objets supposés être à l'origine de l'émission gamma

dans notre galaxie (liée surtout aux dernières phases de vie des étoiles) et aux sour
es beau
oup

plus puissantes aux 
entres des galaxies a
tives. Le but de 
ette thèse n'étant pas l'étude

détaillée d'une sour
e donnée, nous traiterons de la même manière les prin
ipales 
atégories

de 
es objets, présentant les modèles d'émission gamma et les résultats obtenus dans les régions

du spe
tre éle
tromagnétique voisines de 
elle du CELESTE.

La deuxième partie de 
ette thèse dé
rit dans deux 
hapitres le dispositif de CELESTE.

L'installation optique, déjà détaillée dans la thèse pré
édente de Mathieu de Naurois [20℄, est

i
i présentée de façon 
omplémentaire à 
elle-
i (donnant plus de détails et des estimations

analytiques où 
ela semble utile). Ensuite la 
haîne d'éle
tronique est étudiée ave
 nettement

plus de soins 
ar la simulation du 
omportement des éléments de 
ette 
haîne (des photodé-

te
teurs jusqu'à l'enregistrement des données) représente ma 
ontribution prin
ipale au projet

CELESTE. Les résultats obtenus su des simulations, sont 
omparés aux données réelles dans le


hapitre suivant qui parle des pi
s dans les données 
orrespondants aux photons �erenkov. Le

modèle du système de dé
len
hement permet de dé�nir la surfa
e e�e
tive ainsi que le seuil en

énergie du déte
teur en réponse aux gerbes simulées (
elles initiées par des rayons gamma) : 
es

variables nous donnent une estimation de la gamme d'énergie a

essible par notre déte
teur,

que l'on espère su�sante pour 
ouvrir une grande partie de la zone inexplorée.

La partie �nale dé�nit su

intement les variables d'analyse utilisées pour l'extra
tion du

signal : notre but prin
ipal est d'étudier 
omment les e�ets observés dans la partie pré
édente

peuvent biaiser les 
oupures sur 
es variables. Nous appliquons la pro
édure d'analyse � stan-

dard � à un lot de données prises sur la Nébuleuse du Crabe : le taux des événements, ave


les erreurs statistiques et systématiques asso
iées, est en�n utilisé pour 
ontraindre le spe
tre

de 
ette sour
e au dessous de la zone 
ouverte par les déte
teurs terrestres pré
édents .



Première partie

Astronomie Gamma
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Chapitre 1

Astrophysique des hautes énergies

En astrophysique, le domaine des hautes énergies est aussi appelé � non-thermique �. En

e�et, on ne s'intéresse pas à l'émission du gaz ou plasma en équilibre thermodynamique et

dont le spe
tre suit la distribution de Plan
k : 
e
i 
on
erne les étoiles pendant la majorité

de leur vie (quand leur émission est essentiellement dans la bande optique), les nuages de

gaz interstellaire (qui émettent surtout en infrarouge), mais aussi par exemple les disques

d'a

rétion 
hau�és aux très hautes températures dont l'émission peut d'étendre jusqu'aux

rayons X. On ex
lut aussi habituellement les raies nu
léaires (d'énergies de l'ordre du MeV),

et on se limite aux pro
essus liés à la présen
e des parti
ules a

élérées aux hautes énergies.

1.1 Rayonnement 
osmique

L'énergie totale du rayonnement 
osmique (sa densité mesurée près de la terre étant environ

0.5 eV cm−3≈ 8 10−14 J m−3
) est 
omparable à 
elle des autres 
omposantes du rayonnement

présente dans l'univers, 
omme par exemple le 
hamp magnétique. Les pro
essus responsables

de l'a

élération des parti
ules aux hautes énergies ne sont don
 résolument pas négligeables

dans l'évolution des étoiles aussi bien que des galaxies entières.

Le spe
tre di�érentiel du rayonnement 
osmique au delà du 109 eV (voir �g. 1.1) mesuré

près de la Terre suit une loi de puissan
e ave
 une pente 2.6 ∼ 2.8 jusqu'à (2 ∼ 4) × 1015 eV
(la région qu'on appelle de � genou �), où le spe
tre devient plus raide ave
 une pente entre

3.0 et 3.2. Le deuxième 
hangement de la pente arrive autour de 1018 eV (la région de la �


heville �), où la pente diminue de nouveau.

Le rayonnement 
osmique lo
al 
onsiste pour l'essentiel en protons (60% du �ux intégral

au delà de 1010 eV) et noyaux d'hélium (30%), ave
 une 
ontribution de noyaux plus lourds,

notamment du 
arbone et du fer. Cette 
ontribution reste 
onstante jusqu'au � genou �, au delà

duquel elle augmente ave
 l'énergie. La 
omposante éle
tromagnétique (éle
trons, positons et

rayons gamma) est très minoritaire (moins que 3%) � 
'est qui explique l'habitude de n'utiliser

l'appellation � rayonnement 
osmique � que pour la 
omposante hadronique. Le spe
tre des

éle
trons est nettement plus mou (l'index spe
tral 3.3) que 
elui des protons, 
e qui peut être
attribuée aux pertes d'énergie importantes des éle
trons de haute énergie et à la 
ontribution

d' éle
trons se
ondaires (produits dans les intera
tions de hadrons) à basse énergie.

L'analyse de la 
omposition des isotopes résultant de l'intera
tion ave
 les rayons 
osmiques

nous permet d'estimer l'âge moyen, que les parti
ules du rayonnement 
osmique passent dans

9
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Fig. 1.1 � Spe
tre di�érentiel du rayonnement 
osmique mesuré près de la Terre. Les deux 
ourbes

viennent de l'ajustement des mesures du �ux des protons (à basse énergie) et de tous les rayons


osmiques ; les points aux énergies extrêmes 
orrespondent aux mesures d' AGASA. Adapté du [21℄.

un environnement su�samment dense, à 107
ans. On suppose que la majorité de 
e rayon-

nement (jusqu'à la région du � genou �) est 
réé dans notre galaxie. Le 
hamp magnétique

gala
tique retient les parti
ules 
hargées dans le halo gala
tique pendant un temps de l'ordre

de 107
ans, beau
oup plus grand que le temps né
essaire pour traverser la galaxie dire
tement

� 
e qui est le 
as des parti
ules d'énergie extrême (au dessus de la � 
heville �). Ce
i signi�e

que la densité du rayonnement 
osmique dans l'espa
e intergala
tique devrait être nettement

inférieure à 
elle qu'on mesure près de la terre.

1.1.1 A

élération

En général, les modèles d'a

élération des parti
ules peuvent être 
lassés de la façon sui-

vante (selon [41, 
h. 21℄) :

a

élération dynamique : L'énergie du mouvement des nuages, des �u
tuation du 
hamp

magnétique ou des ondes dans le plasma peut être 
onvertie en énergie de parti
ules

relativistes par des ré�e
tions su

essives ; 
e pro
essus général peut être appliqué aux

milieux formés dans les explosions de supernova, qui représentent la sour
e d'énergie

la plus importante dans notre Galaxie. L'autre possibilité, bien plus e�
a
e (détaillée
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dans le par. 2.1.1), est la 
ollision de deux milieux en mouvement global qui 
onduit à la


réation d'une onde de 
ho
 : outre les restes de supernova 
'est le 
as de l'intera
tion du

vent stellaire ave
 les éje
tas d'une explosion pré
édente (les plérions) ou ave
 le 
hamp

magnétique du 
ompagnon 
ompa
t dans les systèmes binaires. Un millieu de 
réation

d' étoiles (
omme l'asso
iation OB dans Cygnus [54℄) ave
 des vents stellaires forts des

étoiles massives semble aussi être 
apable d'a

élérer les parti
ules jusqu'aux très hautes

énergies.

a

élération éle
tromagnétique : Les zones ave
 une di�éren
e de potentiel importante

peuvent se 
réer dans les magnétosphères des objets en rotation rapide ; 
e sont avant

tout les pulsars, qui 
onservent une partie d'énergie libérée par les supernovae, mais

aussi probablement les disques d'a

rétion autour des trous noirs.

a

élération hydrodynamique : I
i on regroupe les pro
essus qui mènent à l'a

élération

de nuages entiers de plasma (les plasmoides) à des vitesses relativistes ; les endroits

typiques de telles a

élérations sont les jets relativistes du plasma froid qui se forment

(selon 
ertains modèles) dans les noyaux a
tif de galaxie (voir 
hapitre 3.1), mais aussi

dans les mi
ro-quasars dans notre propre Galaxie. Il peut s'agir aussi d'évènements plus

exotiques : par exemple une 
ollision d'étoiles à neutrons peut produire des plasmoides

qui se propagent dans le halo gala
tique.

Ces pro
essus d'a

élération dans les sour
es seront détaillés dans les 
hapitres suivants.

L'énergie que la parti
ule atteint pendant le pro
essus d'a

élération dépend du temps

pendant lequel elle reste dans la zone a

élératri
e. Le spe
tre est en général donné par la

relation entre temps d'é
happement τesc et le taux d'a

élération

α =
1

E

dE

dt
,

l'évolution du nombre des parti
ules en temps et énergie est donnée par l'équation d'évo-

lution

dN(E, t)

dt
=

d

dE

(

dE

dt
N

)

+
N

τesc
=

(

α+
1

τesc

)

N +

(

dN

dE
α+

dα

dE
N

)

E

La solution stationnaire dans le 
as où α et τesc sont indépendants de l'énergie devient

dN

N
=

dE

E

(

1 +
1

τescα

)

et 
onduit à un spe
tre di�érentiel de la forme N(E) = k E−δ
, où

δ = 1 +
1

τescα
. (1.1)

Ce résultat reste valable même si les paramètres α et τesc dépendent de l'énergie de la

même façon α(E) = α0E
−ε
.
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1.1.2 Propagation des parti
ules

Ayant une 
harge non nulle, la majorité des parti
ules est soumise aux fortes dé�e
tions

par les 
hamps magnétiques à l'intérieur de notre galaxie et leur dire
tion d'arrivée ne 
or-

respond généralement pas à la dire
tion de leur sour
e. Ce n'est que pour les parti
ules dont

l'énergie dépasse 1020 eV (dizaines de joules !) que 
ette dé�e
tion est assez petite pour que l'on

puisse remonter à leur origine.

1

Mais s'il s'agit de parti
ules d'origine extragala
tique, 
ette

prédi
tion est limitée par notre mauvaise 
onnaissan
e du 
hamp magnétique intergala
tique

(son intensité et la taille des zones de 
ohéren
e). Les parti
ules d'une telle énergie sont très

rares et la statistique a
tuelle ne permet que 
her
her les double et triple déte
tions provenant

d'une même dire
tion. Les expérien
es futures (
omme le projet AUGER, qui utilisera des

dispositifs s'étendant sur environ 3000 km2
) devraient répondre à la question de la faisabilité

d'une astronomie de parti
ules 
hargées.

A l'heure a
tuelle, pour la re
her
he des sites d'a

élération du rayonnement 
osmique

de haute énergie nous devons nous limiter à la déte
tion des parti
ules neutres, les photons

gamma et les neutrinos, qui sont produits dans les intera
tions de parti
ules 
hargées près

de l'endroit de leur a

élération. Les pro
essus de 
onversion seront détaillées dans la se
tion

suivante.

En plus de l'intera
tion ave
 le 
hamp magnétique, les parti
ules de haute énergie inter-

agissent ave
 la matière di�use, dont la 
omposante dominante 
onsiste en des photons de

basse énergie. Dans 
es intera
tions, l'énergie de la parti
ule primaire est divisée entre plu-

sieurs parti
ules se
ondaires, 
e qui 
hange sensiblement le spe
tre : la pente du spe
tre observé

est environ 0.5 ∼ 0.7 supérieure à 
elle du spe
tre de la sour
e. Ces intera
tions 
onduisent

aussi à une distan
e limite, à partir de laquelle les parti
ules d'une énergie donnée deviennent

pratiquement inobservables.

Dans le 
as des protons il s'agit de la photo-produ
tion des mésons π ; la 
ontribution la

plus importante est l'intera
tion ave
 les photons du rayonnement 
osmologique dans la bande

des mi
ro-ondes, qui donne la limite GZK bien 
onnue. L'e�et, prédit par Greisen, Zatsepin

et Kuzmin en 1966, 
onduit à l'absorption presque 
omplète des protons de E > 1020 eV
provenant de distan
es supérieures à 100Mpc. Les résultats des expérien
es dédiées à 
es

énergies extrêmes deviennent de plus en plus in
ompatible ave
 
ette limite, indiquant l'origine

non 
osmologique de 
es parti
ules.

1.2 Physique des rayons gamma

Les photons gamma semblent don
 être les plus aptes à nous transmettre une information

sur les pro
essus à l'oeuvre dans les sites de produ
tion des rayons 
osmiques. On trouve don


à l'extrémité du spe
tre éle
tromagnétique un nouveau domaine, l'astronomie gamma. A basse

énergie il tou
he
 le domaine des rayons X à 100 keV, sa limite supérieure, indé�ni en théorie,

se situe habituellement à 1015 eV (pour les raisons d'absorption pré
isées plus loin).

1

A l'heure a
tuelle on ne 
onnaît pas de mé
anisme d'a

élération qui produirait des parti
ules d'une telle

énergie. Une expli
ation est basée sur la désintégration d'objets exotiques, les reliques des premieres phases de

l'expansion de l'Univers, 
omme par exemple les défauts topologiques.
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1.2.1 Conversion en gamma

L'énergie des rayons gamma de haute énergie provient de 
elle des parti
ules 
hargées,

qui seules peuvent être a

élérées. L'e�
a
ité de la 
onversion dépend de la nature de 
es

parti
ules et du milieu environnant.

Composante éle
tromagnétique

Les trois pro
essus dominants pour les éle
trons (et positons) de haute énergie sont l'émis-

sion syn
hrotron dans un 
hamp magnétique, la di�usion Compton sur des photons ambiants

et le bremsstrahlung (rayonnement de freinage) dans les intera
tions ave
 des noyaux. L'impor-

tan
e relative de 
es pro
essus dépend du rapport entre les densités de 
es trois 
omposantes �


ible � ; seuls les deux derniers pro
essus peuvent produire un photon gamma d'énergie 
om-

parable à 
elle de l'éle
tron initial. Le bremsstrahlung n'est important que dans les régions

denses 
omme la � 
oquille � des restes de supernova (voir la se
tion 2.1). Dans l'environne-

ment interstellaire le rapport d'énergie des éle
trons 
onvertie en gamma et en photons plus

mous est donné par

Lγ

Lsyn
=
uph

uB
,

où uph et uB sont les densités d'énergie 
ontenu dans le 
hamp des photons et du 
hamp

magnétique (suivant les formules de l'annexe A).

Mais il faut qu'un γ produit puisse sortir du lieu de sa 
réation. Cha
un de 
es trois milieux

peut aussi 
auser la 
onversion de photon γ en une paire éle
tron-positon et (si l'énergie de


es parti
ules est su�sante) en répétant le pro
essus d'émission d'un rayon γ, développer une

as
ade éle
tromagnétique. On distingue les 
as
ades � paire-syn
hrotron � (dans les 
hamps

magnétiques intenses, par exemple les magnétosphères des pulsars), les 
as
ades de la � base

longue � (long baseline 
as
ades, qui se développent dans l'environnement inter-stellaire voire

inter-gala
tique par l'intera
tion ave
 le rayonnement du fond infrarouge ou mi
ro-onde) et

�nalement les 
as
ades � 
lassiques � à bremsstrahlung (qu'on observe dans l'atmosphère

terrestre 
omme il sera détaillé dans la se
tion 1.3).

Composante hadronique

Les protons ont un fa
teur γ inférieur de trois ordres de grandeur à 
elui des éle
trons de

même énergie (et en
ore moins pour les noyaux des éléments plus lourds). En 
onséquen
e, les

pertes d'énergie par rayonnement syn
hrotron et par e�et Compton inverse, proportionnelles

a γ2
, ne sont pas très importantes (sauf dans un 
hamp magnétique intense). Les pro
essus

dominants dans un environnement su�samment dense sont le bremsstrahlung (proportionnel

à γ) et les 
ollisions hadroniques, soit ave
 les photons di�us, soit ave
 des noyaux dans

la matière environnante. Cette dernière intera
tion produit plusieurs parti
ules se
ondaires,

surtout des pions, dont un tiers, les π0
neutres, se désintègrent en 2 γ. L'énergie totale des

rayons gamma ainsi produite atteint environ 10% de l'énergie du proton initial. La même

énergie est déposée sous la forme de neutrinos νe, qui proviennent de la désintégration des

pions 
hargés (deux fois plus nombreux que les π0
)

π+ → µ+ + νµ → e+ + νe + νµ + νµ.

Les pions 
hargés (ave
 un temps de vie de quelques ordres de grandeur plus long que π0
)

peuvent aussi faire des 
ollisions hadroniques de génération suivante, produisant une nouvelle
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génération de pions de plus basse énergie. Le rayonnement gamma d'origine hadronique a

un spe
tre 
ontinue jusqu'à une bosse autour de 70MeV, l'énergie des γ produits par la

désintégration du π0
à l'arrêt (dont énergie vaut 135MeV).

2

Les éle
trons, positrons et les

rayons gamma dans une 
as
ade hadronique engendrent aussi des 
as
ades éle
tromagnétiques

se
ondaires, dont les produits prolongent le spe
tre (ave
 une pente moins forte) aux énergies

plus basses.

1.2.2 Absorption

Pour les photons gamma de haute énergie l'intera
tion ave
 les photons di�us donne des

paires éle
tron-positon, si l'énergie totale du système dépasse l'énergie au repos de la paire

e+e−

s = 2Eγ Eν (1 − cos θ) ≥
(

2mec
2
)2
,

où θ est l'angle entre le deux photons. Dans un environnement de photons d'énergie Eν = hν
le spe
tre observé des photons gamma devient absorbé au delà de l'énergie E

seuil
= m2

ec
4/hν

(
'est dans le 
as de la 
ollision frontale θ = π) ; en moyennant sur la dire
tion de la 
ollision

(〈cos θ〉 = 0), on trouve E
seuil

= 2m2
ec

4/hν. Pour les sour
es 
osmologiques il faut aussi prendre

en 
ompte le dé
alage vers le rouge z entre le moment d'intera
tion et l'époque présente, quand

la fréquen
e des photons di�us est ν ′ = ν/ (1 + z). On observe alors dans le spe
tre l'absorption
au dessus d'énergie

E′

seuil
=

m2
ec

4

hν ′ (1 + z)2
. (1.2)

La se
tion e�
a
e de 
réation de paires s'é
rit 
omme

σ =
3

8
σT f(q),

où σT = e4/(6π2ǫ20m
2
ec

4) et la fon
tion f(q) du paramètre q = 4m2
ec

4/s2 atteint le maxi-

mum 0.7 pour q = 0.51, s'annulant pour q = 1 et q = 0. Pour un rayonnement di�us isotrope

ave
 un spe
tre dn(ε)/dε l'épaisseur optique est donnée par l'intégration

dτ

dl
=

3

8
σT

∫

∞

m4
e/Eγ

dε
dn(ε)

dε
F (q), (1.3)

où le maximum de la fon
tion F (q) (intégrale sur tous les angles) est dépla
é à q =
m2

ec
4/Eγε = 0.28. Pour un spe
tre de la forme dn(ε)/dε = αε−β

la probabilité di�érentielle

d'absorption dépend de l'énergie 
omme

dτ

dl
∝ Eβ−1

γ . (1.4)

Pour estimer le niveau d'absorption des rayons γ (d'énergie observée E), il est né
essaire
de 
onnaître la densité des photons ambiants autour du maximum de la fon
tion F (q), 
. à d.
pour la longueur d'onde

2

Les protons formant la majorité du rayonnement 
osmique, on espère voir une telle bosse dans le spe
tre

mesuré du rayonnement gamma di�us, produit surtout dans le plan gala
tique (lieu préféré des 
ollisions du

rayonnement 
osmique ave
 la matière interstellaire).
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λ ≈ 0.3 (1 + z)2
hE

2m2
ec

3
≈ (1 + z)2

(

E

1TeV

)

0.7µm. (1.5)

L'absorption peut avoir lieu soit près de la sour
e où la densité des photons est en
ore éle-

vée, soit au 
ours de leur propagation en interagissant ave
 le rayonnement du fond 
osmique.

Dans le spe
tre de 
e dernier rayonnement (la région 
orrespondant � selon la formule 1.5 �

aux énergies 1011 − 1015 eV) on trouve trois pi
s 
orrespondant aux trois sour
es prin
ipales

de photons di�us :

� la lumière émise par les étoiles dans le domaine visible et infrarouge pro
he (0.3− 5µm)

� l'émission thermique de la poussière froide dans le domaine infrarouge lointain (80 −
200µm)

� le rayonnement du fond 
osmologique dans le domaine des mi
ro-ondes (au delà de

300µm)

La troisième 
omposante dé�nit la limite ultime d'énergie pour l'astronomie gamma, donnant

une absorption totale du rayonnement γ au delà de 5× 1014 eV. Les deux autres 
omposantes

sont beau
oup moins intenses (de deux ordres de grandeur inférieures) mais deviennent im-

portantes à l'é
helle intergala
tique. Nous dis
utererons 
ette question à la �n du 
hapitre 3.1

qui traite les sour
es extragala
tiques.

1.3 Moyens de déte
tion

Le pro
essus de 
réation de paire, qui a un role gênant d'absorption, représente aussi

(
omme intera
tion dominante au dessus de 10MeV) un pro
essus important permettant

de déte
ter les rayons γ. Dans un environnement su�samment dense les parti
ules e+e−


réées émettent la génération suivante de gamma par bremsstrahlung, développant ainsi une


as
ade éle
tromagnétique. La distan
e, sur laquelle une parti
ule 
hargée perd la moitié de

son énergie (la longueur de radiation X0), 
orrespond grossièrement à la longueur d'intera
tion

pour la 
réation de paire. On peut don
 dé
rire le développement de la 
as
ade par un modèle

(dite de Heitler) où 
haque génération est deux fois plus nombreuse que la pré
édente et

l'énergie moyenne des parti
ules (éle
trons, positons et gamma) réduite de moitié. L'évolution

exponentielle s'arrête quand l'énergie atteint un niveau où d'autres pro
essus entrent en jeu.

On dé�nit l'énergie 
ritique Ec 
omme 
elle à laquelle les pertes des parti
ules par ionisation

deviennent 
omparables à 
elles du bremsstrahlung. Selon le modèle de Heitler 
e
i arrive

quand E0 2−X/X0 = Ec (83MeV dans l'air) ; le développement de la 
as
ade s'arrête après

avoir traverser ln (E0/Ec)/ ln 2 longueurs de radiation. La 
as
ade est alors absorbée dans les

3 ∼ 4X0 suivantes.

L'atmosphère terrestre (opaque aux rayons γ de haute énergie à 
ause de 
es pro
es-

sus) représente au niveau de la mer (dans la dire
tion verti
ale) 28 longueurs de radia-

tion, par rapport à 22.4X0à l'altitude de Thémis (1650 m.s.l.m.). Une gerbe initiée par un

gamma d'énergie E0 = 1TeV arrête son développement à 5500 m.s.l.m. (la profondeur de

X =X0 ln(E0/Ec)/ ln 2= 13.5 g cm−2
), les dernières parti
ules peuvent être déte
tées à 4 km

d'altitude. Cette énergie peut être 
onsidérée 
omme une limite pratique pour la déte
tion

dire
te au sol de gerbes initiées par des rayons γ ; au dessous de 
ette limite la quasi-totalité

des gerbes éle
tromagnétiques est absorbée dans l'atmosphère. Il faut don
 rempla
er l'at-

mosphère par des déte
teurs pla
és au dessus des 
ou
hes denses de l'atmosphère à l'aide de

ballons ou de satellites.
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1.3.1 A bord des satellites

L'histoire a 
onnu trois expérien
es en orbite dédiées au domaine des γ de haute énergie :

le satellite améri
ain SAS-2 (1972−73) suivi par le projet européen COS-B (1975−82) et �na-
lement le déte
teur EGRET à bord de Compton Gamma-Ray Observatory (1991−2000). A la

di�éren
e des observatoires orbitaux opérant dans des domaines moins énergétiques du spe
tre

éle
tromagnétique, les déte
teurs γ doivent mesurer des �ux extrêmement faibles, né
essitant

d'enregistrer les photons individuels. Leur 
on
eption ressemble à 
elle des déte
teurs opérant

auprès des a

élérateurs terrestres : un traje
tographe, lieu de 
réation de la première paire,

dont les tra
es permettent de re
onstruire la dire
tion du γ initial, et un 
alorimètre ave


un grand pouvoir d'arrêt, 
'est a dire un nombre su�sant de longueurs de radiation pour

développer et absorber une fra
tion importante de la 
as
ade éle
tromagnétique. En plus, les

instruments ont souvent une 
apa
ité à mesurer le temps de vol entre 
es deux parties (pour

rejeter les parti
ules allant à 
ontre-sens) et ils sont équipés d'un système de veto 
ontre les

évènements engendrés par les parti
ules 
hargées (un s
intillateur extérieur est mis en anti-


oïn
iden
e ave
 le système d'a
quisition). Une telle installation permet de réduire le fond du

rayonnement 
osmique au dessous de l'intensité du fond des rayons γ di�us.

Fig. 1.2 � Comparaison des 
ara
téristiques du déte
teur EGRET et du projet GLAST, estimées

par Monte Carlo, en fon
tion de l'énergie : a) résolution angulaire, b) résolution en énergie, 
) surfa
e

e�
a
e de déte
tion sur axe, d) dépendan
e de 
ette surfa
e ave
 l'angle d'in
iden
e.

L'épaisseur du 
alorimètre dé�nit la gamme des énergies qui peuvent être re
onstruits

ave
 une pré
ision a

eptable (voir �g. 1.2). La né
essité d'une telle barrière (formée par des


ou
hes de plomb et de s
intillateur) fait des déte
teurs γ des instruments très lourds.

Jusqu'i
i les expérien
es ont utilisé une 
hambre à étin
elles 
omme traje
tographe. Le

nouveau projet appelé GLAST (Gamma-ray Large Area Spa
e Teles
ope) 
ompte installer des
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déte
teurs à mi
ro-pistes de sili
ium (sous la forme de � sandwi
h � ave
 de �nes feuilles de

plomb pour assurer l'épaisseur �nale de 0.5X0), qui o�rent les avantages suivants :

� une meilleure résolution spatiale (10− 50µm) des tra
es qui permet une re
onstru
tion

de la dire
tion du γ beau
oup plus pré
ise ;

� une e�
a
ité de déte
tion des parti
ules 
hargées pro
he de 100% qui réduit la né
essité

du système de veto 
ar il est possible de retrouver le point de la première intera
tion ;

ave
 la 
apa
ité prévue de la pré-analyse en temps réel, on peut aussi réduire le nombre

de faux veto 
ausés par les parti
ules rétrodi�usées dans le 
alorimètre, un e�et qui

diminue l'e�
a
ité du déte
teur aux hautes énergies ;

� une réponse plus rapide et un temps mort réduit de 100ms à 100µs, important pour la

déte
tion des évènements intenses et brefs (sursauts gamma) ;

� la durée de vie n'est pas limitée par la 
onsommation du gaz utilisé dans le 
hambre à

étin
elles.

La pré
ision de la re
onstru
tion de la dire
tion du γ primaire est limitée, outre par la ré-

solution spatiale et la dimension � verti
ale � du traje
trographe, par les �u
tuations de la

première intera
tion, qui diminuent ave
 l'énergie. Cette dépendan
e suit en gros une loi de

puissan
e (pour EGRET ∆θ ≈ (E/100MeV)−0.53 5.9◦), mais elle est moins forte que le spe
tre

des sour
es ainsi que 
elui des γ di�us. C'est la résolution angulaire qui (ave
 la taille de la

surfa
e e�
a
e) limite la sensibilité du déte
teur 
ar elle détermine la 
apa
ité d'identi�
ation

des sour
es pon
tuelles sur le bruit du fond.

3

Le temps de pose né
essaire pour l'extra
tion

d'un signal 
roit ave
 l'énergie jusqu'à des valeurs de l'ordre de plusieurs années qui 
orres-

pondent à l'énergie maximale a

essible par le déte
teur. Le déte
teur GLAST, qui a non

seulement une surfa
e de déte
tion plus grande qu' EGRET (8000 cm2
au lieu de 1200 cm2

à

1GeV) mais aussi une meilleure résolution angulaire, devrait être au dessous de 1GeV 80 fois

plus sensible aux sour
es pon
tuelles.

Les longs temps de pose (habituellement de l'ordre de la semaine) sont l'in
onvénient

majeur des observations γ en orbite 
ar ils limitent la possibilité d'observation des sour
es

variables. D'autre part un grand 
hamp de vue (0.5 sr pour EGRET, 2 sr pour GLAST) fait
de 
es expérien
es un outil indispensable pour la 
artographie du 
iel γ, 
'est à dire la re
her
he
des sour
es in
onnues.

1.3.2 Déte
tion au sol

Ne disposant d'au
un système de � veto � 
ontre les gerbes initiées par les parti
ules


hargées, la déte
tion au sol doit a�ronter le fond di�us beau
oup plus intense (dé
rit déjà au

premier 
hapitre et résumé dans la table 1.1). La grande majorité des gerbes atmosphériques

sont des 
as
ades hadroniques (voir la se
tion 1.2.1) dont le développement est moins régulier

et qui s'étend aux 
ou
hes plus basses de l'atmosphère. Les muons 
réés dans 
es 
as
ades

pénètrent beau
oup plus loin que le reste de la gerbe et ils forment à basse altitude une


omposante dominante des parti
ules 
hargées, un fond supplémentaire pour les déte
teurs

terrestres.

3

La majorité de 
e fond est formée par le rayonnement γ di�us d'origine gala
tique dont l'intensité varie


onsidérablement (presque de deux ordres de grandeur) entre la dire
tion du 
entre gala
tique et les endroits

éloignés du plan gala
tique.
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�ux di�érentiel pente �ux intégral

à 10GeV à 10GeV à 100GeV
[×m2

sr sGeV℄ [×m2
sr s℄

protons 40.3 −2.78 22.6 0.376

hélium 12.9 −2.68 7.68 0.160

éle
trons 0.338 −3.3 0.147 7.37 × 10−4

gamma 1.13 × 10−3 −2.07 1.06 × 10−3 8.89 × 10−5

Tab. 1.1 � Composantes dominantes du fond di�us du au rayonnement 
osmique entre 1GeV
et 1TeV.

1.3.2.1 Déte
tion dire
te des parti
ules 
hargées

Le passage d'une 
as
ade éle
tromagnétique est un évènement très bref : la dispersion

temporelle des parti
ules ultra-relativistes pendant la traversé de l'atmosphère reste inférieure

à une dizaine de nanose
ondes. L'extension latérale des gerbes varie entre 50 et 200m4

et les

mesures du temps d'arrivée au sol obtenus ave
 une réseau de déte
teurs sur une telle distan
e

devraient permettre la re
onstru
tion temporelle du front de la gerbe (et �nalement de la

dire
tion du γ primaire) plus pré
ise qu'au sein des déte
teurs sur orbite. Cependant, près du

seuil de déte
tion le nombre des parti
ules déte
tées n'est pas élevé et la queue de la gerbe

est sujette à des �u
tuations importantes. La pré
ision insu�sante de la mesure du temps

d'arrivée se traduit par une mauvaise résolution angulaire de l'ordre du degré.

Quant à la re
onstru
tion de l'énergie primaire, l'information sur la densité des parti
ules

dans la gerbe vient d'un seul plan de déte
tion qui est une 
alorimétrie très insu�sante. Pour


es raisons les re
her
hes de sour
es des rayons γ ave
 des réseaux de déte
teurs de parti
ules,

menées depuis les années soixante, n'ont pas donné des résultats signi�
atifs. Cependant ils

existent toujours la possibilité d'améliorer la résolution angulaire et 
alorimétrique en aug-

mentant le nombre de parti
ules déte
tées :

monter en altitude : l'expérien
e 
hinoise TIBET est installée sur un plateau situé à 4300m
au dessus de la mer : un réseau des déte
teurs de haute densité (pas de 7.5m)

qui 
ouvre une surfa
e de plus de 5000m2
sera élargi jusqu'à 37000m2

(la taille

a
tuelle du réseau de base densité) ; le seuil pourra des
endre au dessous de 1TeV
et la résolution angulaire sera de l'ordre du dixième de degré ;

une déte
tion plus e�
a
e : l'expérien
e améri
ain MILAGRO utilise un bassin 
ouvert (60×
80m2

à 2650m d'altitude) : toutes les parti
ules 
hargées qui passent dans l'eau

émettent de la lumière �erenkov (voir la se
tion suivante) qui est déte
tée par

le réseau des 450 et 273 photomultipli
ateurs à une profondeur de 1.5 et 7m
respe
tivement. Environ 50% des parti
ules sont déte
tées, à 
omparer ave
 une

e�
a
ité inférieure à 2% pour les réseaux de déte
teurs.

Le point faible de 
es expérien
es reste la faible 
apa
ité de dis
rimination entre les gerbes

éle
tromagnétiques et hadroniques, basée surtout sur la déte
tion de la 
omposante pénétrante,


. à d. des muons (presque absents dans les gerbes éle
tromagnétiques), qui se traduit par

une faible sensibilité aux sour
es pon
tuelles de rayons γ. Malgré 
ela, 
ette te
hnique reste

4

Le développement latérale est du surtout à la di�usion multiple des parti
ules 
hargées qui devient plus

importante à basse énergie.
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intéressante pour son grand 
hamp de vue et son mode opératoire presque 
ontinu, qui permet

un monitoring du 
iel γ autour du TeV (supposant l'existen
e d'une pro
édure d'analyse rapide

et �able). Cette 
apa
ité fut déjà 
on�rmée par la déte
tion du signal en provenan
e du Crabe

ave
 une signi�
ativité de 5σ, pour laquelle il a fallu 
umuler les données prises pendant une

année d'observation.

1.3.2.2 Te
hnique �erenkov

La déte
tion dire
te des rayons γ au sol est limitée aux énergies supérieures à 1TeV.

Heureusement, l'atmosphère même peut servir non seulement 
omme milieu de développement

des gerbes, mais aussi 
omme déte
teur de parti
ules. Le passage d'une parti
ule 
hargée dans

l'air est a

ompagnée par l'émission de lumière visible qui peut être observée depuis le sol.

Il s'agit de la lumière �erenkov pour les parti
ules ultra-relativistes (si la vitesse de 
ette

parti
ule β > 1/n, où n = 1 + ε est l'indi
e optique de l'air ; pour la densité de l'air au niveau

de la mer 
e seuil est γs ≈ 1/
√

2ε ≈ 42) où (dans le 
as de parti
ules moins rapides) d'une

ionisation suivi par l'émission de lumière de �uores
en
e. Cette dernière n'est exploitable

qu'aux énergies extrêmes (> 1018 eV) 
ar elle est émise de façon isotrope et sa densité au

sol est très faible. Par 
ontre l'émission �erenkov est 
on
entré dans un 
�ne étroit (l'angle

cos θ = 1/nβ) 
oaxiale ave
 la dire
tion de la parti
ule émettri
e et elle é
laire le sol ave


une ta
he de quelques 
entaines de mètres de diamètre. Pour une gerbe éle
tromagnétique

verti
ale l'anneau qui délimite 
ette ta
he atteint au niveau de la mer un rayon de 150m, la

densité de la lumière �erenkov à l'intérieur de l'anneau est

n(E) ≈
(

E

1TeV

)

50 photons m−2,

augmentant de 25% (à 
ause de la rédu
tion de la taille de ta
he) à l'altitude de Thémis.

Il est remarquable que la densité de 
ette lumière soit proportionnelle à l'énergie du γ
primaire ; la lumière �erenkov o�re don
 une information 
alorimétrique beau
oup plus pré
ise

que la densité des parti
ules qui atteint le sol. Ce
i vient du fait que le nombre de photons de

lumière �erenkov émis par une parti
ule par unité de distan
e par
ourue est dn/dx ∝ sinα≈
2ε pour les parti
ules ultrarelativistes, et que la valeur ε est proportionnelle à la densité de l'air
à l'endroit donné. L'intensité totale de lumière �erenkov émise par la gerbe 
omplète dépend

don
 dire
tement de la profondeur de l'atmosphère traversée par l'ensemble des parti
ules


hargées de la gerbe (dans le 
as d'une 
as
ade éle
tromagnétique les éle
trons et positons

au dessus de l'énergie 
ritique sont bien dans le régime ultrarelativiste). Comme on peut le

montrer fa
ilement à l'aide du modèle de Heitler (mais 
e
i reste valable pour les modèles

plus réalistes), la somme de la longueur des tra
es mesurée en longueurs de radiation 
roit

exponentiellement ave
 le nombre des générations, qui dépend lui même du logarithme de

l'énergie de la parti
ule primaire ; en 
onséquen
e on obtient une proportionnalité entre 
ette

énergie et l'intégrale des longueurs des tra
es, et don
 aussi ave
 le nombre total de photons

�erenkov émis par la gerbe.

Le nombre de photons �erenkov produits par les gerbes atmosphériques reste 
ependant

négligeable par rapport à l'intensité du 
iel no
turne, qui varie (selon les mesures à Thémis

analysées par Berrie Giebels [31℄ ou pour plus de détails [32, pp. 72℄) entre N = 1500 et

2000 phot.m−2ns−1sr−1
(en dehors de la Voie La
tée) dans la bande 310 ∼ 650 nm. Toute

pollution lumineuse supplémentaire (la présen
e de la Lune, les étoiles fortes dans le 
hamp

de vue, la ré�e
tion des sour
es terrestres dans l'atmosphère) rend l'observation très di�
ile
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voire impossible. On peut néanmoins tirer un 
ertain pro�t de la di�éren
e entre le spe
tre du

bruit de fond du 
iel (supposé plat dans la bande 
onsidérée) et 
elui de l'émission �erenkov,

qui suit la fon
tion λ−2
, limitée du 
�té ultra-violet par une 
oupure forte due à l'absorption

dans l'air.

5

Une 
omparaison dire
te de l'intensité du 
iel no
turne N et de l'émission d'une gerbe

d'énergie donnée permet une estimation rudimentaire du seuil en énergie d'un tel déte
teur

�erenkov. Supposant que le temps d'intégration du signal T dépasse la durée du signal et que

le 
hamp de vue Ω est plus grand que l'étalement angulaire de l'image des photons �erenkov

dans le plan fo
al du téles
ope, le signal est proportionnel à la surfa
e A de 
olle
tion des

photons, à l'e�
a
ité ε de 
olle
tion des photons et sa 
onversion en signal : S = kE εA. Le
bruit de fond intégré vaut B = ΩTεAN . La 
ondition que les �u
tuations de bruit de fond

ne dépassent pas l'intensité du signal �erenkov S >
√
B donne l'énergie minimale déte
table

d'un rayon γ

E >
√

ΩT N/εA/k. (1.6)

Les téles
opes à l'e�et �erenkov doivent utiliser des photodéte
teurs ave
 un temps de

réponse très rapide, de l'ordre de la nanose
onde. A l'heure a
tuelle le seul 
hoix satisfaisant


ette 
ondition (ave
 la taille et la résolution né
essaire) sont les photomultipli
ateurs dont

l'e�
a
ité de 
onversion des photons reste limitée à 20% environ. La résolution angulaire

n'étant pas un 
ritère important, on peut utiliser une optique relativement simple (par rapport

aux téles
opes opérant dans le domaine visible) 
omposée de petits éléments ; 
e
i permet

d'avoir une surfa
e de 
olle
tion plus grande a�n d'atteindre un seuil le plus bas possible.

Pour réduire le bruit de fond, il est né
essaire de 
hoisir un 
hamp de vue limité et un

système de dé
len
hement ave
 une fenêtre de 
oïn
iden
e (ajustée à la dire
tion de visée) la

plus étroite possible. Le déte
teur doit suivre la sour
e observée au 
ours de son dépla
ement

dans le 
iel, di�éren
e essentielle entre la te
hnique �erenkov et les méthodes pré
édentes de

déte
tion des rayons γ.
La gerbe est une sour
e étendue dans l'atmosphère : vue depuis le sol (à l'intérieur de la

ta
he �erenkov), son émission �erenkov forme un image ovale, dont la taille augmente ave
 le

paramètre d'impa
t (distan
e de l'observateur au pied de gerbe - voir la �g. 1.3). La position

de son maximum, 
orrespondant au maximum du développement de la 
as
ade,et dépend peu

de l'énergie : l'altitude est une fon
tion logarithmique de la profondeur de 
e maximum dans

l'atmosphère, qui est lui-même un logarithme de l'énergie de la gerbe.

Les parti
ules de la gerbe se propagent dans l'atmosphère plus vite que la lumière �eren-

kov : les photons émises au début de la gerbe arrivent plus tard que 
eux provenant de sa

queue. Cette di�éren
e, qui sur axe vaut environ3 ns, diminue ave
 la distan
e de l'axe de la

gerbe : elle devient minimale à environ130m de l'axe, plus loin, les photons émis plus bas sont

retardés à 
ause de la distan
e plus grande à par
ourir (voir la �g.1.4). L'enveloppe de l'émis-

sion aux di�érentes altitudes , qui forme le front d'onde, est 
onique ; 
ette 
ara
téristique

devient plus pronon
ée aux hautes énergies où les gerbes sont plus longues.

La re
onstru
tion des paramètres de la gerbe peut se faire par deux méthodes :

L'é
hantillonnage du front �erenkov, en mesurant (
omme dans le 
as de la déte
tion

dire
te) les temps d'arrivée et l'intensité de lumière en plusieurs endroits. Pour les rayons γ

5

L'expérien
e CLUE a 
hoisi des photodéte
teurs opérant en ultraviolet : la pollution lumineuse a été réduite

de façon qu'il a été possible d'observer dire
tement la Lune. Malheureusement, la mauvaise résolution spatiale

et les longs temps d'intégration du signal des déte
teurs de type MWPC (
hambre proportionnelle multi-�ls)

limitent l'exploitation du signal obtenu.
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Fig. 1.3 � Distributions latérales de la lumière �erenkov produitsepar une gerbe gamma de 300 GeV
(dire
tion verti
ale) : à gau
he, temps d'arrivée par rapport à l'arrivée théorique de la parti
ule pri-

maire ; à droite, angle entre la dire
tion de la parti
ule primaire et 
elle des photons �erenkov : on

voit 
omment ave
 la distan
e du pied de gerbe qui augmente, l'image de la gerbe s'éloigne de l'axe et

s'allonge dans la dire
tion longitudinale.
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Fig. 1.4 � Analyse de la �gure de1.3 pour di�érentes énergies du gamma primaire (les lignes 
orres-

pondent aux énergies de 50, 100, 150, 200, 300, 400 et 500 GeV de bas en haut à 200 m) :à gau
he, la

temps moyen d'arrivée en fon
tion du paramètre d'impa
t (on voit la variation entre la forme plut�t

sphérique et 
onique du font d'onde) ;à droite, l'épaisseur du font d'onde �erenkov (dé�ni 
omme l'in-

tervale 
ontenant 60% de lumière à la distan
e donnée), qui devient minimale entre120 m et140 m de

l'axe pour les basses énergies.
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Fig. 1.5 � Densité de lumière �erenkov (à l'altitude de Thémis) en fon
tion de distan
e au pied de

gerbe (pour les gamma d' énergies 50, 100, 150, 200 et 300 GeV de bas en haut) La présen
e d'un

anneau est moins pronon
ée qu'au niveau de la mer.A droite, 
ette distribution divisée par la largeur

du front d'onde (de la deuxième �gure de1.3), qui donne le nombre de photons �erenkov parm

2
etns

(
orrespondant à un é
hantillonnage du front d'onde à

1GHz).
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Fig. 1.6 � Le paramètre dé�ni 
i-dessous en fon
tion de l'énergie du gamma primaire : à gau
he :

moyenne de la densité (triangles) et de la densité par nanose
onde (étoiles) à l'intérieur du disque

�erenkov (10 ∼ 130 m) ; à droite dispersion temporelle (losanges) et angulaire (par rapport à l'axe

longitudinal de l'image) des photons �erenkov moyennée dans la région de l'anneau (110 ∼ 150 m).
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d'énergie au delà d'1TeV, la forme 
onique de 
e front permet de retrouver la dire
tion de

la gerbe à partir de l'information temporelle seule. À basse énergie, où la zone d'émission

�erenkov est relativement restreinte et, en 
onséquen
e, la forme du front d'onde plut�t sphé-

rique, l'information temporelle su�t à retrouver la position de 
ette zone ; pour déterminer

son orientation, il est né
essaire d'utiliser la distribution de lumière au sol, dont le 
entre


orrespond au point d'impa
t de la gerbe.

Les 
entrales solaires, dont l'utilisation pour la te
hnique �erenkov fut proposée il y a

déjà vingt ans [17℄, 
onstituent une 
atégorie parti
ulière des é
hantillonneurs . L'idée initiale

de 
on
entrer la lumière provenant des di�érents endroits du 
hamp dans un seul déte
teur


onduit à des dispersions temporelles (et don
 des temps d'intégration T dans la formule

1.6) très grandes, annulant ainsi l'avantage d'une surfa
e de 
olle
tion énorme. Dix ans plus

tard, Tüumay Tümer a revu 
e 
on
ept pour son projet SOLAR-II en Californie, en ajoutant

une optique se
ondaire qui permet la séparation du signal sur un ensemble de déte
teurs.

6

Finalement, l'appli
ation de 
es idées à la 
entrale solaire de Thémis par Eri
 Paré (an
ien

porte-parole et inventeur du projet CELESTE, tragiquement dé
édé dans un a

ident de

voiture en 1998) a abouti à la réalisation du premier observatoire �erenkov de 
e type. Ave


un petit retard, la 
ollaboration STACEE a 
onstruit un déte
teur similaire au Nouveau

Mexique [14℄.

L'imagerie des photons �erenkov dans le plan fo
al d'un seul téles
ope, équipé d'une


améra à photomultipli
ateurs de petite taille. L'exploitation de la distribution angulaire des

photons est une te
hnique relativement ré
ente mais elle a 
omme première te
hnique ter-

restre permis de déte
ter une sour
e de rayons γ de très haute énergie (l'imageur du Whipple

en 1989). L'axe prin
ipal de l'image d'une gerbe γ doit pointer vers la position de la sour
e

observée dans le plan fo
al. Par 
ontre la distan
e angulaire entre la sour
e et le bary
entre

de l'image de gerbe, qui dépend du paramètre d'impa
t de la gerbe et de son énergie, restait

di�
ile à déterminer jusqu'à l'arrivée des 
améras à haute résolution (la taille des pixels est

de l'ordre de 0.1◦), dont le premier exemple a été l'imageur de CAT. Une méthode 
omplé-

mentaire (développée par la 
ollaboration HEGRA aux Canaries) 
ompare l'orientation des

images obtenus par plusieurs imageurs : l'interse
tion des axes prin
ipaux donne une estima-

tion très pré
ise de la position de la sour
e. Ce mode d'observation appelée stéréos
opique

diminue néanmoins la surfa
e e�e
tive (la gerbe doit tomber dans la zone 
ommune de déte
-

tion). Parmi les quatre projets majeurs de 
ette dé
ennie, trois (VERITAS en Arizona, É.-U.,

HESS en Namibie et CANGAROO-III en Australie) vont tirer le meilleur partie d'un mariage

entre l'observation stéréos
opique et les 
améras à pixels très �ns. Le quatrième projet appelé

MAGIC (installé sur le site de HEGRA) utilisera des matériaux modernes et une optique

a
tive pour 
onstruire un ré�e
teur géant de 17m de diamètre dans le but d'abaisser le seuil

(au dessous 50GeV). Équipé d'une 
améra de photodéte
teurs hybrides,

7


e téles
ope espère

atteindre �nalement un seuil autour de 20GeV.

En regardant plus en détail les deux méthodes, il est possible de 
orriger la 
ondition

6

L'expérien
e GRAAL (Almeria, Espagne) a é
onomisé les ressour
es en utilisant un déte
teur par se
teur du


hamp qui 
ontient plusieurs héliostats (voir le paragraphe 4.3.2). Un é
hantillonnage rapide du signal permet

de séparer la 
ontribution des di�érents héliostats a posteriori [26℄.

7

Ces photodéte
teurs en 
ours de développement promettent une e�
a
ité quantique supérieure à 50%. Cette

augmentation de l'e�
a
ité de déte
tion des photons ave
 les te
hnologies nouvelles est pro�table à tous les

types de déte
teurs �erenkov suivant la taille de 
es 
omposantes : des photodéte
teurs de grandes dimensions,

trop lourds pour une 
améra 
ompa
te, seraient une 
han
e pour les é
hantillonneurs, par 
ontre, s'il ne sont

disponibles qu'en petite taille, l'avantage irait aux imageurs.
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1.6, pour laquelle le signal �erenkov devient dis
ernable du bruit de fond.

8

Dans le 
as des

imageurs, le 
hamp de vue ω des pixels individuels est for
ément inférieur à la taille angulaire

φ de l'image de la gerbe : 
haque pixel n'intègre qu'une fra
tion ω/φ de la lumière émise par la

gerbe, qui est 
olle
tée par la surfa
e du téles
ope. Pour la re
onstru
tion de l'image de la gerbe,

seuls les pixels tou
hés 
ontenus dans 
ette image peuvent être utilisés (en appliquant des

méthodes sophistiquées de suppression des �u
tuations isolées du bruit du fond), permettant

ainsi de réduire le bruit intégré dans la mesure où le 
hamp de vue Ω de la formule 1.6 est

rempla
é par la taille φ de l'image �erenkov.

Le 
as des é
hantillonneurs est analogue, la mesure pré
ise de la distribution angulaire

étant rempla
ée par la mesure temporelle du signal ave
 des é
hantillons δ très 
ourts (p.ex.
par une digitisation rapide du signal). Dans l'analyse on n'utilise que les é
hantillons 
onte-

nant du signal, le temps d'intégration T est alors e�e
tivement réduit à la vrai durée τ du

signal �erenkov. La valeur de τ est limitée par l'épaisseur de l'onde �erenkov et par le non-

iso
hronisme de l'optique utilisée pour la 
olle
tion de la lumière (qui devient important pour

les grands miroirs).

Jusqu'i
i, nous avons dis
uté les problèmes de la te
hnique �erenkov par rapport au bruit

de fond du 
iel. Avant de �nir 
ette se
tion, il faut regarder les avantages qu'o�re 
ette te
h-

nique pour rejeter le fond du aux gerbes d'origine hadronique. Contrairement à la déte
tion

dire
te, la 
apa
ité de 
es gerbes à pénétrer plus loin dans l'atmosphère n'est pas gênante

(sauf pour les muons examinés plus loin). La majorité de la lumière �erenkov provenant des

éle
trons et positons (dont le fa
teur Lorentz est le plus élevé), les 
as
ades hadroniques sont

nettement moins e�
a
es à produire 
ette lumière que les 
as
ades éle
tromagnétiques de

même énergie. Ce handi
ap diminue ave
 l'énergie à 
ause de la 
réation plus fréquente des

sous-gerbes éle
tromagnétiques. Le développement moins régulier d'une 
as
ade hadronique

donne un étalement angulaire et temporel des photons �erenkov plus grand que pour les gerbes

éle
tromagnétiques. En 
onséquen
e, un système de dé
len
hement qui favorise des signaux


ourts et des images 
ompa
tes permet une réje
tion hadronique importante.

L'instrument ultime de séle
tion des évènements provenant de rayons γ (où d'éle
trons,

qui représentent le bruit de fond irrédu
tible) se trouve dans l'analyse des données � hors

ligne �. Les imageurs sont i
i très performants, les fa
teurs de réje
tion allant de 102
à 104

(pour les observations stéréos
opiques), les méthodes allant de l'appli
ation des � super
uts

� ( 
oupures dans les distributions des paramètres d'images des gerbes, presentées déjà dans

[52℄) à l'ajustement de modèles analytiques de gerbe (développé pour les 
améras de très haute

dé�nition). La réponse des é
hantillonneurs à 
e problème (qui sera dis
uté dans le 
hapitre 8)

doit toujours être 
onsidéré plut�t préliminaire 
ar la ri
hesse de l'information 
ontenu dans

les pro�ls temporels et latéraux des gerbes est loin d'être épuisée.

8

Cette 
ondition 
on
erne la limite d'exploitation des données. Les 
ritères 
on
ernant le seuil (
ompris 
omme

le seuil de dé
len
hement) sont plus di�
ile à estimer.



Chapitre 2

Sour
es gala
tiques

2.1 Les restes de supernova

A la �n de la vie d'une étoile, quand son 
arburant nu
léaire est épuisé, la for
e gravitation-

nelle 
ommen
e à dominer sur la pression du gaz et du rayonnement. L'intérieur de l'étoile

se 
ontra
te jusqu'à une densité de l'ordre 106 g cm−3
, où la gravitation s'équilibre ave
 la

pression du gaz dégénéré des éle
trons (l'état de la matière dans une naine blan
he). En même

temps, l'énergie gravitationnelle libérée dans l'e�ondrement ré
hau�e les 
ou
hes extérieures,

qui se dilatent. Mais si la masse du noyau restant dépasse la limite de Chandrasekhar, 1.4M⊙,

la balan
e ne peut être obtenue et une nouvelle 
ontra
tion, beau
oup plus violente que la

pré
édente, a lieu. L'étoile est devenu une supernova (de type II).

La libération d'une quantité énorme d'énergie disperse (ave
 des vitesses pro
hes de 
elle

de la lumière) les 
ou
hes extérieures de l'étoile (dont la masse peut dépasser 10M⊙), qui à leur

tour expulsent la matière interstellaire environnante. Quand la masse de 
ette matière expulsée

n'est plus négligeable par rapport à 
elle des éje
tas (entre 103
et 104

ans après l'explosion),

l'expansion passe dans une deuxième phase appelée de Sedov : les 
ou
hes externes, ralenties

par l'intera
tion ave
 la matière interstellaire, sont rattrapées par les 
ou
hes internes en 
réant

une � 
oquille �. La vitesse d'expansion de 
ette 
oquille diminue ave
 le temps 
omme t−2/5
.

Cette expansion entraîne une onde de 
ho
, qui (
omment il sera montré dans le paragraphe

suivant) permet une 
onversion e�
a
e d'énergie 
inétique de la matière en expansion en

a

élération de parti
ules.

On peut estimer (en première approximation) le bilan énergétique de 
e pro
essus violent.

L'énergie gravitationnelle d'une étoile est déterminée par sa masse M et son rayon R

E =
3

5

GM2

R
,

pour les valeurs du Soleil on obtient une énergie de 2.3× 1041 J. Quand le rayon diminue d'un

fa
teur 50 (la densité d'une naine blan
he), l'énergie gravitationnelle libérée est de l'ordre de

1043 J (l'énergie équivalente à l'émission totale du Soleil pendant 109
ans). Si l'e�ondrement


ontinue jusqu'à la densité nu
léaire (le diamètre d'une étoile à neutron, dé
rite dans la se
tion

2.2, étant environ 10 km), 
ette énergie atteint la valeur gigantesque 1046 J.1

1

On doit 
onstater que même ave
 
ette énergie disponible pour produire la totalité du rayonnement 
osmique

le pro
essus de 
onversion en parti
ules a

élérées très énergiques doit être assez e�
a
e, entre 10 et 30%.

25
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2.1.1 A

élération dynamique

La version originelle du modèle de Fermi dé
rit l'a

élération d'une parti
ule par des

ré�exions élastiques sur des nuages 
onne
tés aux �u
tuations du 
hamp magnétique

2

, qui se

propagent dans des dire
tions aléatoires ave
 une vitesse moyenne U (voir �g. 2.1). L'énergie

de 
ette parti
ule augmente par
e que les 
ollisions frontales sont un peu plus fréquentes que

les 
ollisions dorsales. Mais 
'est un e�et statistique du deuxième ordre en U � le gain moyen

par 
ollision est

∆E

E
=

8

3

(

U

c

)2

. (2.1)

Ce modèle peut gagner en e�
a
ité en présen
e d'une onde du 
ho
 fort. Les régions en amont

et en aval, qui ont une vitesse V1 et V2 respe
tivement par rapport du 
ho
, semblent se

rappro
her mutuellement ave
 la vitesse V = V1 − V2. La parti
ule traversant le 
ho
 (dans

n'importe quel sens) ren
ontre des nuages dont la vitesse moyenne est orientée vers elle ; le

gain d'énergie à 
haque traversée du 
ho
 est du premier ordre en V

∆E

E
=

2

3

V

c
. (2.2)

aval

V −V V
1 2 1

amont

Fig. 2.1 � L'a

élération des parti
ules au milieu de�u
tuations magnétiques et en présen
e d'une

onde du 
ho
.

Après plusieurs ré�exions la vitesse moyenne des nuages de 
e 
�té du 
ho
 (dans le réfé-

rentiel de la parti
ule) devient de nouveau isotrope. La parti
ule gagne de l'énergie par des

traversées su

essives du 
ho
, beau
oup plus e�
a
ement (de premier ordre en V ) que dans
le 
as pré
édent en absen
e de 
ho
. Ce pro
essus s'arrête quand la parti
ule est emportée

par la matière en aval (qui s'éloigne du 
ho
 ave
 la vitesse V2). Si le nombre de parti
ules

entraînées par 
e �ux par unité du temps est nV2 et le nombre de parti
ules qui traversent

l'onde de 
ho
 nc/4 (pour une distribution isotrope de parti
ules ultra-relativistes v ≈ c), la

2

Les formulations modernes ont rempla
é 
es �u
tuations par les ondes d'Alfvén dans le plasma 
haud.
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probabilité que la parti
ule ne revienne plus près du 
ho
 peut être estimée à P = 4V2/c. Le
temps d'é
happement du site d'a

élération est alors τesc = 2τc/P , où τc est le temps moyen

d'une traversée du 
ho
. Pour un taux d'a

élération

α =
∆E

∆t E
=

2

3

V

c τc
,

on obtient selon la formule 1.1 le spe
tre sous forme de loi de puissan
e ave
 un indi
e

spe
tral

δ = 1 +
1

ατesc
= 1 +

3

4

4V2

V
=
r + 2

r − 1
,

où r dénote le rapport des vitesses de la matière en aval et en amont dans le référentiel du


ho
. La dureté du spe
trene dépend alors que de r. On peut estimer 
e rapport à l'aide des

lois de la 
onservation des quantités thermodynamiques à travers le 
ho
 ; le résultat montre

une simple dépendan
e en fon
tion de l'indi
e adiabatique γ

r =
V1

V2
=
ρ2

ρ1
=
γ + 1

γ − 1
.

Dans le 
as le plus fréquent d'un plasma, γ = 5/3, on obtient r = 2, qui 
orrespond à

l'indi
e spe
tral δ = 2.

La présen
e d'un 
hamp magnétique homogène peut jouer une r�le importante, en fon
tion

de l'angle θ entre les lignes du 
hamp et le front d'onde : on distingue ainsi entre les 
ho
s

parallèles (θ = 0), perpendi
ulaires (θ = π/2) et obliques (les 
as intermédiaires). Pour un

angle θ su�samment petit la parti
ule 
hargé suivant la traje
toire 
ourbée revient près de la

front d'onde ; si elle passe 
ette front dans la dire
tion perpendi
ulaire, la pro
haine passage

se produit dans le temps de Larmor tL = βγm/eB cos θ. Le temps d'a

élération

tacc =
E

dE/dt
=

3c

2V
tL =

3c

2V

βγm

eB cos θ
(2.3)

des parti
ules légères (éle
trons) dans un 
hamp magnétique intense peut être très 
ourt.

2.1.2 Observations

Les restes de supernova sont des objets étendus, dont l'image dans le 
iel peut atteindre

quelques degrés de diamètre. Leur déte
tion en gamma par les téles
opes terrestres est par-

ti
ulièrement di�
ile à 
ause de la 
ontamination par le fond hadronique nettement plus

important que pour les sour
es pon
tuelles. L'autre problème vient du fait que la distribution

des restes de supernova, suivant la distribution des étoiles dans notre galaxie, est 
on
entrée

dans la région de l'équateur gala
tique, où l'intensité du rayonnement gamma di�us est maxi-

mal. Leur mauvaise résolution angulaire rend les déte
teurs spatiaux plus sensibles à une telle


ontamination. La dimension angulaire varie 
omme 1/d, tandis que l'intensité d'une sour
e


omme 1/d2
; en 
onséquen
e, un téles
ope donné n'est 
apable de déte
ter un tel objet que

jusqu'à une 
ertaine distan
e.

Parmi les restes de supernova pro
hes seulement 5 ont été identi�és par la sonde EGRET

(dans la bande entre 10MeV et 10GeV) : γ Cygni, IC443, W28, W44 et Mono
eros Loop[25℄,

dans l'ordre selon la signi�
ativité de déte
tion. Les spe
tres mesurés pour les sour
es les

plus intenses montrent des indi
es spe
traux pro
hes de la valeur théorique 2 prédite par les
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pro
essus de Fermi. Mais la résolution angulaire faible ne permet pas ex
lure la possibilité que

le signal vienne (de façon dire
te ou indire
te) du pulsar présent dans la nébuleuse.

Pour la première preuve dire
te d'a

élération des parti
ules dans les restes de supernova

au delà de TeV il a fallu atteindre les résultats des téles
opes terrestres : en 1998 la 
ollabo-

ration CANGAROO a annon
é la déte
tion de signal provenant du bord nord-est du reste de

supernova SN 1006[57℄. Jusqu'à aujourd'hui, deux autres déte
tions ont été 
on�rmées : une

par le même groupe dans SNR RX J1713-3946 [45℄ et la première déte
tion dans l'hémisphère

nord (Cassiopeia A) par HEGRA [2℄.

Les images en radio montrent la présen
e d'éle
trons a

élérés ; leur émission syn
hrotron

s'étend de la radio aux rayons X. Mais jusqu'à présent on n'a pas trouvé de preuve dire
te

que les restes de supernova sont aussi les sites d'a

élération des protons et don
 l'origine

attendue du rayonnement 
osmique. L'émission signalée par EGRET peut bien provenir du

bremsstrahlung des éle
trons dans les régions denses des restes de supernova. La déte
tion

de CANGAROO peut être aussi expliquée par un transfert d'énergie des éle
trons aux pho-

tons di�us (le rayonnement 
osmologique de 2.7K) par l'e�et Compton inverse. Dans 
e 
as

l'émission des rayons X de SN 1006 déte
tée par le satellite ASCA[39℄ 
orrespond aux mêmes

éle
trons (d'énergie de l'ordre de 100TeV) dans un 
hamp magnétique réaliste 6.6 ± 2µG.

Mais pour arriver à de telles énergies dans 
es restes assez jeunes (103
ans), le 
hamp ma-

gnétique dans la zone a

élératri
e (près de l'onde de 
ho
) devrait être plus fort, entre 10
et 20µG.

3

Le deuxième SNR de CANGAROO, supernova RX J1713-3946, 
oïn
ide ave
 une

sour
e d'EGRET : le spe
tre 
ombiné fut ré
emment [24℄ interprété 
omme une seul loi de

puissan
e qui ne peut être expliqué que par la désintégration de π0
, mais d'autres auteurs

suggèrent toujours la possibilité d'un modèle purement éle
tronique.

2.2 Pulsars

L'étoiles à neutron représentent la dernière phase de la densi�
ation d'une étoile épuisée.

Regardons 
omment ses 
ara
téristiques 
omme la rotation et le 
hamp magnétique 
hangent

pendant l'e�ondrement. La partie 
entrale étant très 
ondu
tri
e, le �ux magnétique à l'inté-

rieur de l'étoile est 
onservé (les lignes du 
hamp magnétique gèlent 
omme dans la matière

supra
ondu
tri
e). Cet e�et produit une augmentation de l'intensité du 
hamp magnétique à

la surfa
ed'un fa
teur (R/R0)
2
, R étant le rayon de l'étoile à neutron (environ 10 km), jus-

qu'aux valeurs extrêmes B ≈ 1012 G. La 
onservation du moment angulaire produit un e�et

similaire : la vitesse de rotation 
roit 
omme

Ω = Ω0
R2

0

R2
,

pour les paramètres typiques du Soleil Ω0 ≈ 10−6 Hz et R ≈ 108 m nous obtenons Ω ≈ 100Hz
pour une étoile à neutron au moment de sa naissan
e.

Dans 
e pro
essus, une partie de l'énergie gravitationnelle est transformée en énergie de

rotation

Erot =
1

2
IΩ2 =

1

5
MR2Ω2 =

1

5
M
R4

0

R2
Ω2

0,

qui est environ 1044 J, de l'ordre de dix pour
ent de l'énergie totale libérée dans l'explosion
de la supernova. Nous verrons 
omment 
ette énergie est utilisé pour a

élérer les parti
ules.

3

Si on veut un modèle basé purement sur les éle
trons, l'émission doit se produire en dehors de la zone a

élé-

ratri
e, à l'extérieur de la 
oquille.
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2.2.1 Magnétosphère

3
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Fig. 2.2 � Modèle de magnétosphère de pulsar. Les signes + et − dénotent les régions 
hargées

positivement ou négativement, deux lignes en tirets 
orrespondant à la surfa
e de neutralité.

La 
roûte de l'étoile à neutron 
ontient aussi des parti
ules 
hargées � des noyaux lourds

et des éle
trons. La for
e de Lorentz e (~Ω × ~r) × ~B = e [(~Ω · ~B)~r − (~r · ~B) ~Ω] redistribue les


harges jusqu'à l'apparition d'un 
hamp éle
trique qui 
ompense 
ette for
e. Selon le modèle

de Goldrei
h[33℄, une distribution similaire de 
harges devrait apparaître dans l'ensemble de

la magnétosphère ; les zones 
hargées positivement (où

~Ω · ~B < 0) et négativement (

~Ω · ~B > 0)
sont séparées par la surfa
e de neutralité.

La magnétosphère ne peut rester en 
orotation rigide ave
 l'étoile à neutron que jusqu'à

une distan
e RL = c/Ω de l'axe de rotation. Au delà de 
e 
ylindre de lumière le 
hamp devient

radial : les lignes de 
hamp magnétique qui fran
hissent 
ette surfa
e ne sont plus fermées et
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les parti
ules 
hargés qui se dépla
ent le long de 
es lignes s'é
happent de la magnétosphère.

On distingue trois régions marquées sur la �g. 2.2 :

1. zone des lignes de 
hamp fermées � les parti
ules 
hargés de basse énergie ne peuvent

quitter 
ette zone ;

2. zone de fuite négative � elle 
ontient les lignes de 
hamp qui 
roisent le 
ylindre de

lumière dans la région 
hargée négativement ;

3. zone de fuite positive � le reste de la magnétosphère.

L'énergie emportée par la radiation dipolaire et par le vent de parti
ules au delà du 
ylindre

de lumière est extraite de l'énergie de rotation � en première approximation on peut é
rire

Ėrot = IΩΩ̇ ∝ − c

µ0

(

B
R3

R3
L

)2

4π R2
L = −4π c3

µ0
B2Ω4R6, (2.4)

où I est le moment d'inertie de l'étoile (
omme la masse des étoiles à neutron varie très peu

dans les modèles, on utilise une valeur moyenne I ≈6 ·1037 kg m2
). Le ralentissement du pulsar

peut être mesuré ave
 une très haute pré
ision : les résultats montrent une extrême stabilité

de la rotation ave
 une dérivée première Ω̇ ∝ −Ω3.4
plut�t qu'en Ω3

. Le rapport Ṗ /P = −Ω̇/Ω
(P désigne la période du pulsar) donne une estimation de l'âge du pulsar : les valeurs varient

entre 103
et 106

ans.

4

La 
apa
ité a

élératri
e du 
hamp magnétique est annulée par la redistribution des 
harges

dans la magnétosphère. Les modèles d'a

élération de parti
ules prédisent alors la 
réation de


avités vides de 
harges par des pro
essus di�érents. Le potentiel a

élérateur dans 
es 
avités

peut 
roître jusqu'à des valeurs de 1012 V, au delà desquelles les photons 
ommen
ent à 
réer

des paires éle
tron-positon.

Deux zones possibles de 
réation de 
es 
avités ont été proposées :


alotte polaire (polar 
ap, selon [38℄) représente la partie de surfa
e qui 
orrespond aux

zones � ouvertes � (environ 10◦ autour de l'axe magnétique). Les modèles ré
ents sup-

posent que 
et axe forme un petit angle ave
 l'axe de rotation (nearly aligned rotators).

Le fort 
ourant des éle
trons, entraînés par e�et 
entrifuge dans la zone de fuite négative,

est alimenté à partir de la surfa
e de l'étoile (il faut en e�et un pro
essus spé
ial pour

arra
her les éle
trons de la surfa
e). Par 
ontre dans la zone voisine (de fuite positive)

les sour
es de 
harges positives sont limitées et une 
avité se forme peu à peu, tandis

que la surfa
e, dépeuplée d'éle
trons, devient 
hargée positivement.


avité externe (outer gap, selon [15℄) se forme entre la surfa
e de neutralité et la dernière

ligne de 
hamp fermée dans la zone de fuite négative. Si l'arra
hement des éle
trons de

la surfa
e de l'étoile n'est pas su�sant, la région près de la surfa
e de neutralité est

appauvrie en 
harges négatives ; 
ette 
avité s'étend aussi de l'autre 
�té de la surfa
e

de neutralité où les 
harges positives sont repoussées par la for
e éle
trostatique.

4

La pré
ision extraordinaire des mesures temporelles nous permet même d'estimer la distan
e D du pulsar

en mesurant la dispersion des ondes radio de fréquen
es di�érentes qui est reliée à la quantité de matière

interstellaire éle
tronique entre la sour
e et la terre.
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2.2.2 Nébuleuse syn
hrotron

L'intera
tion de la magnétosphère ave
 la matière expulsée après l'explosion de la super-

nova forme dans la partie 
entrale de la nébuleuse une région spé
i�que qu'on appelle plérion

(� plein � en gre
), alimentée par le vent des parti
ules a

élérées dans le pulsar. Une onde de


ho
 stationnaire est 
réée à une distan
e rs du 
entre, de l'ordre de 0.1 pc (selon la densité

de la matière environnante), à l'endroit où le vent stellaire est arrêté par l'intera
tion ave
 les

éje
tas.

Les parti
ules qui traversent su

essivement 
ette onde de 
ho
 peuvent atteindre (par le

mé
anisme de Fermi de premier ordre) des énergies bien au delà des limites d'a

élération

dans la magnétosphère près du pulsar. Suite à la 
ompression et la dé

élération du plasma à

travers le 
ho
, l'intensité du 
hamp magnétique augmente jusqu'à 
e que sa densité d'énergie

devienne égale à 
elle du vent des parti
ules puis elle diminue 
omme 1/r. Ce 
hamp provoque

l'émission de rayonnement syn
hrotron des éle
trons et positons a

élérés par l'onde de 
ho
.

Pour 
ela, on appelle 
ette région aussi la nébuleuse syn
hrotron.

5

Le spe
tre syn
hrotron peut aller jusqu'à 100MeV pour les 
hamps magnétiques les plus

forts. Le rayonnement γ au dessus de 
ette énergie est produit par l'intera
tion des éle
trons et

positons ave
 les photons di�us par l'e�et Compton inverse. Il s'agit soit des photons du fond


osmologique, soit du rayonnement syn
hrotron des mêmes parti
ules (modèle � self-Compton

�). La 
omparaison des spe
tres syn
hrotron et Compton inverse nous permet d'estimer l'in-

tensité moyenne du 
hamp magnétique et la densité du vent des parti
ules.

On estime la durée de vie d'une nébuleuse à 103 − 104
ans, avant que les éje
tas soient

dispersés ; la majorité des pulsars est déjà privée d'une telle nébuleuse. La re
her
he de signal

dans la bande du TeV est alors 
on
entrée aux pulsars γ les plus jeunes.

2.2.3 Observations des pulsars

Le rapport Ėrot/D
2
nous donne une estimation relative de l'intensité de l'émission d'un

pulsar qu'on peut enregistrer sur terre. Sans surprise, 
inq des six pulsars déte
tés dans la

bande 30MeV � 20GeV par EGRET se trouvent en haut de la liste des pulsars rangés par


ette variable [46℄. Les trois sour
es les plus intenses � 
elles du Crabe, Vela et Geminga �

ont été déjà enregistrées dans les 
atalogues des premiers satellites Sas 2 et Cos B. EGRET

a 
on�rmé la déte
tion de PSR 1706−44, PSR B1055−52 et PSR B1951+32 (qui n'a pas été

in
lus dans son 3

eme

atalogue) ; on peut y ajouter les déte
tions marginales de PSR 0656+14

et ré
emment (une identi�
ation pas en
ore 
on�rmée) PSR B1046−58.
Ces sour
es ont été identi�ées grâ
e à des 
ontreparties radio par la mis en éviden
e de

l'émission pulsé de la même période. La seule ex
eption est le 
as de Geminga, qui est restée une

sour
e gamma énigmatique pendant presque vingt ans, 
ar au
un pulsar radio ne 
orrespondait

ave
 la boîte d'erreur donnée par Cos B. Elle 
oïn
idait en e�et ave
 une sour
e de rayons X,

dont la nature périodique a été �nalement dé
ouverte en 1992 dans les données du satellite

Rosat. Connaissant la période il a été fa
ile de trouver aussi le signal pulsé 
orrespondant

dans son émission gamma. Une mesure ré
ente de sa parallaxe par le téles
ope spatial Hubble

a montré que Geminga est un des pulsars les plus pro
hes situé à la distan
e de 150 pc.

5

Il n'y a pas d'émission syn
hrotron importante à l'intérieur (en amont) du 
ho
, par
e que les parti
ules


hargées se propagent 
onjointement ave
 le 
hamp magnétique. Toute information sur 
ette région (
omme

par exemple le fa
teur Lorentz du vent � non-
hoqué �) où presque toute l'énergie de rotation est transformée

en énergie 
inétique du vent des parti
ules, doit être basée sur l'observation de son émission Compton.
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Il s'agit d'un pulsar � âgé � (∼ 105
ans) ; il tourne sept fois plus lentement que le Crabe et

l'énergie libérée par son ralentissement Ėrot est deux ordres de grandeur inférieure à 
elle du

Crabe.

6

Cependant, son émission gamma mesurée par EGRET au delà de 100MeV dépasse


elle du Crabe (voir �g. 2.3). Faisant la 
omparaison ave
 les autres pulsars, on trouve que le

fa
teur de rendement gamma (le rapport entre le �ux gamma mesuré entre 100 et 400 MeV

et Ėrot/D
2
) 
roit (à l'ex
eption du PSR B1951+32) presque proportionnellement ave
 l'âge


ara
téristique du pulsar [50℄. Nous dis
uterons 
e résultat plus loin.

2.2.4 Observation des plérions

À l'ex
eption des pulsars les plus âgés (B1055−52 et Geminga), la présen
e d'une nébuleuse

syn
hrotron a été signalée pour la majorité des pulsars mentionnés 
i-dessus par l'observation

dans la bande des rayons X. Mais l'émission Compton inverse n'a été 
on�rmée que pour trois

sour
es que nous allons dé
rire ave
 plus de détails.

La Nébuleuse du Crabe est une des sour
es les plus intenses du 
iel dans tous les domaines

due spe
tre (à l'ex
eption de la bande optique), de la radio jusqu'aux très hautes énergies.

Elle résulte d'une de 
es quelques rares explosions de supernova qui ont été enregistrées à

l'oeil nu dans l'histoire humaine (en 1054 en Chine). Le vent produit par le pulsar 
entral est

en
ore extrêmement fort, de même que son 
hamp magnétique. Les éle
trons a

élérés perdent

alors la majorité de leur énergie par émission syn
hrotron,

7

seulement 1% de 
ette énergie est


onverti en γ par Compton inverse. Mais 
ette émission est su�sante pour en faire la première


ible de toutes téles
opes terrestres opérant dans la bande GeV�TeV, la � 
handelle standard

� du 
iel γ.

Le spe
tre syn
hrotron obtenu par les satellites dans la bande du keV peut être expliqué

par le modèle self-Compton ave
 la valeur du 
hamp magnétique B̄ ∼ 0.26mG. Par 
ontre,

pour bien reproduire les mesures d'EGRET il est né
essaire d'ajouter dans le modèle une


omposante supplémentaire de photons di�us ; on obtient alors une valeur plus faible de B̄ ∼
0.15mG (qui 
orrespond probablement à une région plus étendue de la nébuleuse). Le manque

de données dans la bande 10−100GeV, où est situé le maximum du spe
tre Compton inverse,

est i
i parti
ulièrement gênant.

Deuxième sour
e gala
tique dans la domaine du TeV, la nébuleuse de PSR 1706-44, a été

dé
ouverte par la 
ollaboration CANGAROO en 1993 ; l'équipe de Durham a 
on�rmé 
ette

déte
tion quatre ans plus tard. Son émission (non-pulsée) en rayons X est très faible et donne

une valeur B̄ < 3µG, trop petite pour un plérion. Mais 
ette émission peut aussi provenir d'une

région 
entrale ave
 un 
hamp magnétique de l'ordre du 10µG, d'où les éle
trons s'é
happent

assez vite pour ne produire que peu de rayonnement syn
hrotron.

En 1997 un signal venant de la région de Vela a été annon
é par CANGAROO, mais la

position rapportée de la sour
e, dé
alée de 0.13◦ par rapport à 
elle du pulsar, 
orrespond à

l'endroit de son lieu de naissan
e. On peut attribuer simplement 
ette émission aux parti
ules

� reliques � a

élérées peu après l'explosion de la supernova. Dans 
e 
as, il ne peut s'agir

d'éle
trons (dont temps de refroidissement par pertes syn
hrotron est trop 
ourt), mais de

protons a

élérés jusqu'à 20TeV et 
on�nés dans 
ette région par un 
hamp magnétique de

l'ordre de 1mG.

6

Il faut pas oublier que les paramètres P et Ṗ ont été 
al
ulés à partir des données dans la bande des rayons

X, où la résolution temporelle est moins bonne qu'en radio.

7

L'imagerie détaillée des rayons X a montrée que l'émission syn
hrotron est 
on
entrée dans le plan équatorial

du pulsar sousla forme d'un tore.
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Fig. 2.3 � Spe
tres des quatre pulsars les plus importants mesurés par EGRET entre 100 MeV et

10 GeV. Les pentes di�erentielles estimées dans 
ette région sont−2.07±0.03 pour Crabe, −1.54±0.01
pour Vela, −1.39 ± 0.02 pour Geminga et −1.56 ± 0.05 pour PSR 1706−44. L'axe horizontal donne

l'énergie en GeV, l'axe verti
al le �ux di�érentiel des photons par sm

2
MeV.

2.2.5 Spe
tres

Les spe
tres des pulsars entre 100MeV et 1GeV sont généralement assez durs (voir �g.

2.3), ave
 un indi
e spe
tral di�érentiel entre 1.4 et 1.8.8 Au delà de quelques GeV au moins

trois spe
tres montrent un é
art à la loi de puissan
e, plus pronon
é pour Geminga que pour les

pulsars plus jeunes. Les déte
teurs au sol, Whipple et CANGAROO, opérant autour du TeV,

n'ont donné que des limites supérieures du signal pulsé ; au
un d'entre eux n'est 
ompatible

ave
 l'extrapolation d'un loi de puissan
e.

Ce � 
ut-o� � du spe
tre, prédit par les modèles, pourrait être attribué à deux e�ets. Le

premier est lié à l'atténuation des γ par la 
réation de paires dans le 
hamp magnétique : dans

le modèle de 
alotte polaire (d'après [58℄) l'énergie maximale atteint au bord de la 
alotte (de

rayon Rp) peut être exprimée par

Ecut ≈ 2GeV P 1/2B−1
12

(

Rp

R

)5/2

,

où P , R et B sont la période, le rayon de l'étoile et l'intensité du 
hamp magnétique près de

sa surfa
e (en 1012 G). Pour un 
hamp plus intense, B12 > 10 (Rp/R)2, l'énergie de la 
oupure

8

Le 
rabe, ave
 la valeur 2.07, est une ex
eption. Cela pourrait être expliqué par le fait que la résolution angulaire

limité d'EGRET ne permet pas de séparer l'émission du pulsar de 
elle de la nébuleuse syn
hrotron environ-

nante. La fra
tion d'émission non-pulsée (dont l'origine est attribuée à la nébuleuse) diminue progressivement

entre 100 MeV et 1GeV.
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ne dépend plus de l'intensité du 
hamp

Ecut ≈ 0.2GeV P 1/2
(

Rp

R

)5/2

.

Par
e que l'intensité du 
hamp magnétique diminue ave
 l'âge du pulsar, 
et e�et devrait

être plus fort pour les pulsars plus jeunes, 
e qui est en désa

ord ave
 l'observation. Le

se
ond e�et vient des limites des a

élérateurs dans les modèles : la di�éren
e de potentiel

dans les 
avités a

élératri
es dépend elle aussi de l'intensité du 
hamp magnétique 
omme

∆Φ ∝BΩ2 ∝
√

Ėrot. Pour 
ette raison la 
apa
ité d'a

élération diminue en général ave
 l'âge.

Le modèle de 
avité externe prédit une émission qui s'étend à des énergies plus élevées que


elles du modèle de 
alotte polaire. Une déte
tion éventuelle au delà du 20GeV permettrait

distinguer entre 
es deux modèles.

Certains auteurs favorisent les pulsars âgés, muets en radio, 
omme sites préférables pour

l'émission de gamma, la 
ontrepartie probable des sour
es non-identi�ées d'EGRET, dont

la majorité se trouve près du plan gala
tique. Les longs temps d'intégration du signal et la

faible résolution angulaire des satellites ne permettent pas de retrouver la période d'un signal

pulsé à partir des seules données gamma. Les déte
teurs au sol devraient être 
apable d'une

déte
tion si leur seuil en énergie s'abaisse su�samment. I
i on trouve un appel important

pour CELESTE, surtout quand il ne sera pas en 
ompétition dire
te ave
 les satellites de la

nouvelle génération.

2.2.6 Courbes de lumière

Connaissant les éphémérides pré
ises (i.e. la période P et les dérivées Ṗ et P̈ ) on peut


onstruire la 
ourbe de lumière. Les trois pulsars les plus intenses montrent des phasogrammes

très similaires, ave
 une émission mesurable pendant toute la période. Il a été habituel d'at-

tribuer la 
omposante 
onstante à la nébuleuse environnante 
omme on le voit dans la bande

des rayons X. L'émission du pulsar en X, qui dans 
e domaine en énergie peut être distinguée

de 
elle de la nébuleuse, s'arrête pendant une grande partie du 
y
le (ave
 habituellement

un seul pi
 sur la 
ourbe de lumière). Cette expli
ation est satisfaisante pour le Crabe, mais

pas pour Geminga, qui est trop vieux pour avoir une nébuleuse importante. Il n'est pas ex-


lu que le pulsar même produise aussi une 
omposante non-pulsée ; l'extra
tion des spe
tres


orrespondants aux di�érentes phases devrait permettre de mieux répondre à 
ette question

[12℄.

Les modèles d'émission devraient être aussi 
apables de reproduire les 
ourbes de lumière

observées. Dans le modèle de la 
avité externe les deux pi
s 
orrespondent aux zones dans

la magnétosphère, tandis que dans le modèle modi�é de la 
alotte polaire 
e pro�l peut être

expliqué par l'émission 
on
entrée au bord de la 
alotte qui tourne autour de l'axe de rotation.



Chapitre 3

Sour
es extragala
tiques

Suivant les arguments présentés au premier 
hapitre, l'origine du rayonnement 
osmique

au delà du 1015 eV se trouve très probablement en dehors de notre Galaxie. À l'é
helle de ga-

laxies entières on espère trouver sdes sites d'a

élération beau
oup plus puissants qu'à l'é
helle

stellaire. En e�et, 
ertaines galaxies à des distan
es 
osmologiques (qui re�ètent les premières

étapes de l'Univers) hébergent des noyaux d'une a
tivité extraordinaire qui peut dépasser la

puissan
e de la galaxie entière. Bien que 
es noyaux a
tifs (où AGN selon a
tive gala
ti
 nu-


lei) � 
ara
térisés en général par des raies d'émission très intenses � ne soient observés que

dans environ 1% des galaxies, il est probable qu'une partie plus importante de la population

a
tuelle des galaxies 
ontienne un tel noyau déjà éteint.

3.1 Noyaux a
tifs de galaxie

Le premier 
lassement des galaxies a
tives est lié aux études (menées par Seyfert dans les

années 40) des raies d'émission dans les spe
tres d'une 
atégorie de galaxies spirales. Dans


ertains 
as 
es raies sont élargies par l'e�et Doppler suite au mouvement de la matière émet-

tri
e. Les galaxies dont les spe
tres 
ontiennent des raies larges (dé�nies 
omme 
elles dont

la largeur 
orrespond à une vitesse supérieure à 1000 km s−1
) ont été ultérieurement désignées


omme type 1 de Seyfert, les autres, ne présentant que des raies d'émission �nes, 
omme type

Seyfert 2. Mais il existe aussi le 
as de galaxies situées entre 
es deux 
atégories, possédant une

quantité moins importante de raies larges, appelées simplement Seyfert 1.2, Seyfert 1.5 et
. Il

semble alors que 
ette 
ara
téristique dépende d'un paramètre 
ontinu dé
rivant le modèle


ommun.

Une autre division, en plus de la pré
édente, est liée au développement de l'astronomie

radio dans les années 60. Une amélioration de la résolution des radio-téles
opes a permis de


réer les premiers 
atalogues et de 
ommen
er la re
her
he des 
ontreparties optiques dans


eux-
i. Les sour
es les plus énigmatiques étaient des objets ressemblant aux étoiles mais pré-

sentant les raies d'émission larges 
omme les galaxies Seyfert 1 et surtout un dé
alage vers le

rouge élevé. L'hypothèse de l'origine 
osmologique de 
e dé
alage s'est imposé montrant l'in-

tensité gigantesque d'émission de 
es sour
es qui é
lipse l'émission de la galaxie h�te entière.

Les observations suivantes ont montré que 
es objets appelés quasars (pour quasi stellar radio

sour
es, sour
es radio quasi stellaires) ont aussi des frères muets en radio. Dans la totalité des

galaxies a
tives environ 10% sont intenses en radio (
elles dont le rapport entre la luminosité

radio et luminosité optique Lr/Lopt > 10). Il semble que 
ette division a un fondement phy-

35
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sique, 
'est à dire qu'il existe vraiment deux 
atégories distin
tes de galaxies. L'émission radio

est probablement liée à la présen
e de jets géants qui partent du noyau le long de son axe de

rotation.

Une meilleure 
artographie de l'émission radio obtenue dans le 
as des radio-galaxies aux

raies �nes (NLRG, narrow line radio galaxies) a permis une division de 
ette 
atégorie en deux

groupes : les galaxies dont l'émission radio provient surtout de la région 
entrale (appelés type

1 de Fanaro�-Riley, ou FR 1) et 
elles où les parties lointaines des jets (les � lobes �) sont les

sour
es dominantes (FR 2). Ces dernières n'ont souvent qu'un seul jet ou l'émission des jets

est très asymétrique, mais la luminosité totale est plus élevée que 
elle des galaxies du premier

type. La morphologie des galaxies h�tes est elliptique.

Parmi les quasars, qui font partie des radio-galaxies aux raies larges (BLRG, broad line

radio galaxies), on fait une distin
tion basée sur le spe
tre radio : 
eux dont la pente à la

fréquen
e 1GHz est supérieure à 0.5 sont 
lassés 
omme SSRQ (steep spe
trum radio quasars),


eux ave
 le spe
tre plus plat 
omme FSRQ (�at spe
trum radio quasars). L'applatissement du

spe
tre peut provenir de l'auto-absorption du spe
tre syn
hrotron (voir la se
tion A.1) observé

à travers une quantité importante de matière, par exemple le long du jet, ou si l'émission a

lieu dans la région 
entrale très dense.

Il existe une 
atégorie supplémentaire de radio-galaxies dont le spe
tre 
ontient une forte


omposante non-thermique et seulement de faibles raies d'émission. Ces sour
es sont appelés

BL La
s ou La
ertides, selon son prototype dans la 
onstellation du Lézard, 
onsidéré jadis


omme une étoile variable. Les autres 
ara
téristiques de 
es objets ressemblent beau
oup à


elles d'une partie des FSRQs, aussi désignés 
omme HPQ (highly polarised quasars, quasars

fortement polarisés) à 
ause d'une polarisation importante dans la bande optique (entre 3 et

30%), ou OVV (opti
al violent variables, sour
es violemment variables en optique) à 
ause

de leur forte variabilité. C'est aussi la raison de l'appellation 
ommune de 
es objets 
omme

blazars (à partir de � blazing quasars �, les quasars �ambants).

3.1.1 A

rétion

Au 
ours d'une a

rétion stable sous forme de disque la matière a

rétante suit des tra-

je
toires 
ir
ulaires quasi stationnaires, où la vitesse à la distan
e R du 
entre est presque

képlerienne v =
√

MG/R. Par
e que la vitesse angulaire ω = v/R n'est pas 
onstante, les

for
es de la fri
tion apparaissent entre les bandes voisines du disque � il en résulte un é
hauf-

fement intense de la matière et une émission thermique intense.

1

La matière qui transforme de


ette façon son énergie gravitationnelle en rayonnement, des
end à des orbites de plus en plus

basses jusqu'au rayon interne Ri du disque. Selon le théorème du viriel la moitié de l' énergie

gravitationnelle est gardée sous la forme d'énergie 
inétique Ec, la partie libérée pendant la

des
ente est alors égale à

Er =
mMG

2Ri
= Ec.

S'il s'agit de l'a

rétion sur un objet ave
 une surfa
e solide, 
omme une naine blan
he ou

une étoile à neutrons, l'énergie 
inétique restante est libérée au moment du 
onta
t ave
 
ette

surfa
e ; dans 
e 
as l'émission de la partie 
entrale est égale à l'émission du disque entier.

Si l'objet 
entral est un trou noir, le rayon Ri est limité par la dernière orbite stable dont le

1

Dans 
ertains 
as d'a

rétion très intense, les for
es de fri
tion ne sont pas su�santes pour 
onvertir l'énergie


inétique en radiation � on emploie dans les modèles par exemple l'intera
tion des turbulen
es du 
hamp

magnétique.
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rayon vaut Rd = 3Rs = 6GM/c2, au-dessous de laquelle l'a

rétion stable n'est plus possible

et la matière tombe dans le trou noir sans avoir le temps de libérer son énergie 
inétique. Dans


e 
as, l'énergie totale émise sous la forme de radiation est

E =
mMG

6Rs
=

1

12
mc2,


'est environ 8% de l'énergie de masse de la matière a

rétée. Cette valeur est environ 10 fois

supérieure à l'e�
a
ité des réa
tions nu
léaires au sein des étoiles. Comme dans le 
as des ex-

plosions de supernova, une extra
tion d'énergie gravitationnelle semble d'être le seul pro
essus

qui o�re une sour
e su�sante d'énergie.

Dans le 
as d'un trou noir en rotation la relativité générale prédit la possibilité d'a

élérer

de la matière qui entre et ressort de la zone appelée ergosphère ; par 
e pro
essus il est possible

d'extraire jusqu'au 29% de l'énergie de rotation du trou noir (qui est 
omparable à son énergie

de masse 
omme dans le 
as des pulsars).

La pression de radiation 
ausée par l'intensité élevée de l'émission thermique agit 
ontre

l'a

rétion. Dans le 
as de d'une a

rétion isotrope (de symétrie sphérique) il existe une lumi-

nosité limite pour laquelle la for
e gravitationnelle et la pression de radiation sont en équilibre.

Cette luminosité appelée d'Eddington est 
al
ulée à partir de la se
tion e�
a
e de Thompson

σT pour la di�usion du rayonnement sur les éle
trons 
omme le pro
essus dominant. Pour

l'état d'équilibre on obtient

LEdd

4π R2c
σT =

GM

R2
mp,

où mp est la masse de proton (supposant une liaison su�sante entre les éle
trons et protons

dans la matière a

rétante). Pour une masse de M = 108M⊙ 
ette luminosité est de l'ordre

1012L⊙, bien plus que l'émission totale d'une galaxie typique. Le taux limite d'a

rétion (sur

le trou noir), donné par l'expression

∆mEdd

∆t
=

12LEdd

c2
=

48π GMmp

σT c
,

peut être dépassé dans le 
as d'une a

rétion anisotrope, un exemple étant les disques d'a

ré-

tion. Mais pour les paramètres donnés 
i-dessus d'un trou noir ultra-massif le taux d'a

rétion

Eddington est déjà de l'ordre d'une masse solaire par an, 
'est 
e qui limite la vie d'une telle

sour
e à quelques 
entaines de millions d'années.

3.1.2 Le modèle standard

La zoologie 
omplexe des noyaux a
tifs de galaxie peut être uni�ée en un seul modèle où

les di�éren
es observables sont expliquées par la valeur de l'angle entre l'axe de rotation et la

dire
tion de l'observateur. Ce modèle (voir le �g. 3.1) est 
omposé des parties suivantes :

trou noir ultra-massif : Une masse de l'ordre 108 M⊙ 
orrespond à un rayon d' horizon

10−5 pc ; il est intéressant de noter que la densité moyenne du trou noir d'une

telle masse n'est que 30% supérieure à 
elle du Soleil � les étoiles entières peuvent

probablement fran
hir l'horizon sans être dé
hirées par les for
es de marée.

disque d'a

rétion : L'émission thermique de la matière 
hau�ée à des températures entre

104 K (le bord extérieur de rayon 0.1 pc) et 105 K (le bord intérieur de rayon

10−3 pc) s'étend de la bande optique jusqu'aux rayons X mous ; sa présen
e, 
onçu
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Fig. 3.1 � Vue génerale du modèle d'un noyau a
tif : à plus grande é
helle on montre le trou noir


entral entouré d'une région de nuages aux raies larges (BLR) et d'un tore de poussière. Le jet qui

sort du noyau (jusqu'à une distan
e beau
oup plus grande que le montre 
ette é
helle) passe par la

zone des raies �nes (NLR). Les i
ones marquées A, B et C désignent des observateurs di�érents (voir

le par. 3.1.3).
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pour expliquer le big blue bump, une bosse observée dans la partie bleue du spe
tre

optique de 
ertains AGNs, aide aussi à former le 
hamp magnétique 
ollimé, es-

sentiel pour la 
réation des jets.

Le taux d'a

rétion élevé résulte donne un a

roissement de l'épaisseur du disque. Le

rayonnement émis par les parties intérieures du disque ne peut plus sortir fa
ilement et

sa pression gon�e le disque en forme toroïdale. La 
réation d'un tel tore dans la partie


entrale du disque d'a

rétion est une bonne 
hose pour les modèles par
e qu'elle 
onduit

à une 
ollimation naturelle de l'émission provenant de l'intérieur du disque le long de

l'axe de rotation, mais elle engendre aussi des problèmes graves à 
ause de l'instabilité

intrinsèque de 
e tore.

zone des raies larges : Une halo sphérique qui s'étend à 1 pc du 
entre peut 
ontenir jus-

qu'à 104 M⊙ de gaz ionisé ; la matière 
hau�ée par l'objet 
entral est responsable

de l'émission des raies larges. La distribution de 
ette matière ne peut pas être

uniforme par
e qu'une grande partie de l'émission provenant du 
entre ne subit

au
une absorption dans 
e gaz. Le fa
teur de 
ouverture, qui est la fra
tion du


iel vue du 
entre et 
ouverte par la matière environnante, est estimée à environ

10%. Le gaz devrait être 
on
entré dans les nuages qui orbitent autour du trou

noir ave
 des vitesses allant de 2×10−2 c à 10−1 c (elles diminuent ave
 la distan
e

au 
entre).

zone des raies �nes : À des distan
es entre 10 et 100 pc du 
entre on trouve des nuages

qui se dépla
ent beau
oup plus lentement, mais qui montrent aussi une photo-

ionisation importante (et don
 des raies d'émission intenses). Dans les parties

extérieures 
ette ionisation devrait être attribuée plut�t aux étoiles lo
ales de type

OB qu'à l'émission du moteur 
entral.

tore de poussière : La 
omposante essentielle pour l'uni�
ation des di�érents types d' AGNs.

Il 
a
he l'émission provenant du disque d'a

rétion et les nuages des raies larges

aux observateurs qui se trouvent à grande distan
e angulaire de l'axe de symétrie.

jets radio : Um 
ourant de parti
ules relativistes, surtout d'éle
trons, est à l'origine de

l'émission radio qui provient du rayonnement syn
hrotron dans le 
hamp magné-

tique qui assure la 
ollimation de 
e jet. Le fais
eau a pour origine une région

très 
ompa
te (souvent non-résolue dans les images radio) et il se termine dans

des lobes à des distan
es du noyau pouvant aller jusqu'à quelques megaparse
 ,

formant ainsi l'objet 
ontinu le plus étendu dans l'Univers.

L'émission du rayonnement gamma est elle aussi liée à la présen
e des jets. La preuve la plus

importante vient de la haute variabilité de 
ette émission, dont la rapidité augmente ave


l'énergie ; le temps typique allant du jour à la semaine dans la bande des rayons X est inférieur

à un jour pour les observations dans la bande du TeV. Ce
i 
orrespond à la notion que l'énergie

des parti
ules diminue ave
 la distan
e à l'engin 
entrale (la variation 
orrélée dans le temps

∆t donne la limite à la taille de zone d'émission R < c∆t). Mais le fait que la grande partie

de l'émission gamma d'une AGN se produit dans une région très restreinte (de la taille du

système solaire) introduit d'autres problèmes. La majorité des rayons gamma devrait être

absorbée par le pro
essus de la 
réation de paires si l'épaisseur optique τγγ dépasse l'unité ;

on peut exprimer 
ette 
ondition par le � paramètre de 
ompa
ité � (
ompa
tness parameter,

introduit par [53℄)

l =
σT L

4πRmec3
≫ 1,
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où L est la luminosité des photons di�us d'énergie voisine du maximum de la se
tion e�
a
e

pour la 
réation des paires (2mec
2)2/E (selon un 
al
ul plus détaillé τγγ ≈ l/60.). Les gamma

d'énergie E = 100GeV interagissant de préféren
e ave
 les photons infrarouges, la densité

estimée de 
es photons mène à une valeur l de l'ordre de 104
, qui rend les rayons gamma

in
apables de quitter la sour
e sans être absorbés.

La situation devient beau
oup plus favorable dans les modèles où la zone d'émission,

asso
iée à un jet de parti
ules, est en mouvement vers l'observateur ave
 une vitesse pro
he

de la 
élérité de la lumière. Non seulement le temps de variation réel est dilaté par rapport au

temps observé par le fa
teur Doppler

D =

√

1 − β2

1 − β cos θ
, (3.1)

où θ est l'angle entre la dire
tion du jet et la dire
tion vers l'observateur, mais aussi le maxi-

mum de l'absorption est dé
alé vers l'énergie des photons ambiants D2(2mec
2)2/E. Si α est

l'indi
e spe
tral de 
es photons dans la région 
on
ernée, le dé
alage 
orrespond à la diminu-

tion de la luminosité L par le fa
teur D−3−α
. Ave
 
es 
orre
tions nous obtenons l < 1 pour

une valeur réaliste D = 10.
Si le jet est orienté dire
tement vers l'observateur, l'angle θ 
orrespond à l'ouverture du

jet, qui peut être approximée par la valeur 1/Γ =
√

1 − β2
: dans 
e 
as D = Γ.

3.1.3 Uni�
ation

Selon le modèle dé
rit 
i-dessus, l'image d'une galaxie a
tive dépend fortement de la di-

re
tion de visée. Si la ligne de visée est pro
he du plan du disque d'a

rétion (dire
tion vers

le point A sur la �g. 3.1), l'observateur ne voit que le tore de poussière et les nuages aux raies

étroites (et le jet radio s'il est présent) � on obtient ainsi l'image de la galaxie type Seyfert 2

ou bien NLRG. Cette image se 
hange en type Seyfert 1 ou BLRG en s'appro
hant de l'axe de

symétrie (observateur au point B). Le 
as extrême quand le jet est orienté vers l'observateur

(point C) 
orrespond à la 
atégorie des blazars ; l'émission 
ontinue du jet domine sur 
elui

des raies d'émission qui apparaissent faibles. En absen
e de jet (le 
as des quasars muets en

radio) aussi bien que dans les FSRQ on re
onnaît le big blue bump, provenant du disque d'a
-


rétion, dans le spe
tre 
ontinu ; 
e phénomène n'est plus visible dans le 
as des BL La
s, qui

présentent un alignement presque parfait du jet vers l'observateur.

Tous les blazars �gurent dans les 
atalogues des sour
es radio, les FSRQs étant en général

des sour
es plus fortes (du point de vue de l'émission radio et l'émission totale) que les BL

La
s. La 
omparaison ave
 les mesures des premiers satellites opérant dans la bande des

rayons X a montré que les objets dominants parmi les BL La
s sur les listes de sour
es X

n'ont qu'une émission radio faible et, de l'autre 
�té, les La
ertides fortes en radio sont peu

a
tives en X. L'habitude a été prise de distinguer entre le type RBL (les BL La
s séle
tionnés

par les observations radio) et type XBL, mais aujourd'hui on parle plut�t des LBL (low

energy BL La
s) et HBL (high energy BL La
s), ou bien de blazars rouges et de blazars bleus.

Par 
es appellations on re
onnaît le fait (
on�rmé par des re
her
hes plus sensibles) que 
es

deux 
atégories ne sont que les 
as extrêmes d'une distribution 
ontinue de blazars (quand le

maximum d'émission d'un AGN tombe dans la bande d'opération des déte
teurs radio ou X).

La limite an
ienne entre RBLs et XBLs 
orrespond à la 
ondition

log

(

F5GHz

F1 keV

)

> 5.8.
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La luminosité bolométrique des HBLs est inférieure à 
elle des LBLs.

2

Le spe
tre mesuré

entre la bande radio et X montre un seul maximum large, dont la position bouge du domaine

infrarouge (1013 − 1014 Hz) pour les RBLs jusqu' la région des rayons X mous (2 − 10 keV)

pour les XBLs extrêmes. Ce dépla
ement qui dépasse 4 ordres de grandeur ne peut pas être

expliqué par un simple 
hangement d'orientation du jet par rapport à l'observateur : il s'agit

de la variation d'une propriété physique du jet ou de la matière environnante, 
omme il sera

détaillé dans le paragraphe suivant.

Une autre bosse apparaît dans la région des hautes énergies, 
ulminant entre le MeV et la

dizaine de GeV. L'extra
tion d'un spe
tre et surtout de sa 
ourbure étant une ta
he déli
ate

dans 
e domaine, la position de son maximum ne peut être estimée ave
 une pré
ision su�sante,

mais en gros on trouve que le rapport entre les fréquen
es 
orrespondants au maxima des deux

bosses νγ/νX est similaire pour toutes les 
atégories de blazars : les HBLs, LBLs et FSRQs. La


lassi�
ation des blazars selon leur émission de basse énergie nous donne alors une indi
ation


laire sur la possibilité de leur déte
tion dans le domaine des rayons gamma.

3.1.4 Modèles d'émission

Pour les raisons présentées à la �n du paragraphe 3.1.2, l'émission du rayonnement gamma

de haute énergie doit se produire dans un environnement qui se dépla
e vers l'observateur ave


un fa
teur Lorentz Γ ≫ 1. On parle d'une boule (blob en anglais) de plasma qui 
ontient des

éle
trons relativistes en mouvement thermique par rapport à 
ette boule ave
 un fa
teur de

Lorentz moyen γe. La 
omposante non-thermique du spe
tre de basse énergie (au dessous de

500 keV) est attribuée à l'émission syn
hrotron de 
es éle
trons dans le 
hamp magnétique B
(au repos dans le référentiel de la boule). Par 
ontre, l'origine de l'émission de haute énergie

est en
ore le sujet de dis
ussions, la division majeure étant entre l'hypothèse leptonique et

hadronique.

3.1.4.1 Hypothèse leptonique

Les modèles purement leptoniques, préférés par une grande partie des astrophysi
iens,

lient la produ
tion des rayons gamma à la di�usion Compton inverse des photons par les

éle
trons présents dans le jet.

Comme dans le 
as d'une nébuleuse syn
hrotron, on peut d'abord 
onsidérer le pro
essus

dit self-syn
hrotron, la di�usion des photons produits par les mêmes éle
trons dans le 
hamp

magnétique d'intensité B (mesurée dans le repère du jet). Le spe
tre Compton observé a un

maximum autour d'énergie (exprimée en unités mec
2
)

〈εssc〉 ≈
〈

ε′sy

〉

Dγ2
e ≈ B

Bcr
Dγ4

e ,

où nous avons utilisé les formules A.1 et A.5. I
i γe est le fa
teur Lorentz des éle
trons dans

le référentiel du jet, le fa
teur Doppler D 
orresponde au dé
alage vers bleu des photons donnée

par le mouvement du jet et

〈

ε′sy

〉

est l'énergie 
ritique (
orrespondant à la fréquen
e 
ritique)

de l'émission syn
hrotron dans le repère du jet (exprimé 
omme toutes les autres énergies

dans 
ette se
tion en unités mc2) ; dans le spe
tre observé, le maximum du pi
 syn
hrotron est

2

Les nouvelles re
her
hes de blazars ont mis à jour une 
atégorie de FSRQs dont les luminosité bolométrique

et radio sont pro
hes de 
elles des LBLs, mais qui montrent une émission X importante : on parle de quasars

bleus.
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〈εsy〉 = D
〈

ε′sy

〉

. La densité de photons syn
hrotron est liée à la densité du 
hamp magnétique

u′B = B2/8π

u′sy = u′B τT γ
2
e ,

où τT = neR
′
BσT est la profondeur Thompson de la boule.

A l'extérieur du jet, la sour
e dominante de photons 
ibles est le disque d'a

rétion, dont

la densité dans le référentiel du jet est

u′d ≈ Ld

4π z2 cΓ2
,

où Ld est la luminosité du disque et z la distan
e de la région d'émission au plan du disque.

Le spe
tre de son émission est relativement étroit (pla
é dans la bande optique et ultra-violet,

entre 1014 Hz et 1016 Hz), l'énergie moyenne 〈εd〉 étant autour 5 eV.

3

Fig. 3.2 � La 
omparaison du spe
tre d'émission du quasar PKS 0528+134 (ave
 le pi
 Compton

dominant dû à la di�usion des photons externes) et 
elui du Mrk421 dont l'émission, poussée vers les

energies plus elevés, est divisé en égalité entre deux pi
s. A partir de [56℄.

La 
omposition du spe
tre �nal dé
rite 
i-dessus nous permet d'expliquer la transition


ontinue entre les 
atégories des blazars, des FSRQs aux HBLs, par la variation de la densité

des photons externes ud. L'augmentation de ud donne une émission beau
oup plus intense dans

la région gamma mais aussi un refroidissement plus important des éle
trons dans le jet. Les

formules analogues pour les pertes par le rayonnement syn
hrotron (A.2) et par la di�usion

3

Mais 
es photons interagissent ave
 les parti
ules dans le jet sous un petit angle θ (dé�ni en annexe A.3) ;

l'énergie moyenne des photons �nals est réduit en 
onséquen
e par le fa
teur 1/Γ.
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Compton (A.6) donnent une expression simple pour le taux total de refroidissement

γ̇rad = − 4

3
c σT γ

2 u,

où u 
omprend les sour
es liées au 
hamp magnétique (uB et usy, ev. ursc) aussi bien que

les photons externes ud. Si γ̇rad est en équilibre ave
 le taux d'a

élération γ̇acc (qui ne 
hange

pas trop fortement ave
 l'énergie) le fa
teur Lorentz moyen des éle
trons dépend de la densité

u 
omme

γe ∝
√

γ̇acc/u.

Les modèles leptoniques sont traditionnellement divisés en 
lasses SSC (en absen
e des

photons externes) et EC (external Compton, où ud domine sur usy et ursc). Selon la formule

pré
édente, baissant la densité ud des photons externes le pi
s dans les bandes X et γ se

dépla
ent vers plus haute énergies : les blazars de type HBL sont alors le mieux expliqués par

le modèle SSC pure.

La �gure 3.2 illustre l'appli
ation de 
ette hypothèse aux deux 
as extrêmes : le spe
tre

du blazar Mrk421 de type HBL a une 
omposition nettement di�érente de 
elui du quasar

PKS 0528+134. Une étude plus 
omplète, dé
rite dans [28℄, 
ompare les paramètres de �t

du modèle SSC (7 paramètres) et EC (2 paramètres supplémentaires) appliqué aux spe
tres

des 51 blazars déte
tés en γ. La distribution de 
es paramètres ne laisse au
une doute sur la


ontinuité entre les HBLs et LBLs ; les valeurs typiques sont données dans le tableau suivante :

�t SSC EC

log D 1 ∼ 1.4

log γe 3.5 ∼ 5 2 ∼ 4

log B [G] −2 ∼ 0 −0.5 ∼ 1

Le pi
 gamma dominant dans les spe
tres des 
ertains blazars est la preuve de l'émission

Compton intense, qui fait de 
es objets les sour
es brillantes dans la bande MeV−GeV mais

ne permet d'atteindre les valeurs γe né
essaires pour l'émission observable par les téles
opes

terrestres au delà de 100GeV. Les meilleurs 
andidats pour la déte
tion gamma au sol sont

paradoxalement les objets dont l'émission gamma est moins importante que 
elle dans la bande

des rayons X.

4

3.1.4.2 Hypothèse hadronique

Tout au début de 
e 
hapitre nous avons souligné l'intérêt qui présentent les sour
es ex-

tragala
tiques 
omme les sites d'a

élération des parti
ules des énergies extrêmes. Dans les

parties internes du jet près du noyau l'intensité du 
hamp magnétique peut monter jusqu'à

100G. L'énergie maximale qu'une parti
ule peut atteindre dans un tel 
hamp dépend de la

relation entre les pertes par refroidissement ou é
happement et le taux d'a

élération (d'après

[4℄)

tacc =
1

η(E)

rg
c

=
1

η(E)

E

ec2B⊥

,

4

Pour un γe élevé le pro
essus de la di�usion Compton passe au régime Klein-Nishina où sa se
tion e�
a
e (et

l'intensité de l'émission gamma) en
ore diminue.
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où le fa
teur η(E) représente le gain relatif en énergie pour 
haque gyration (
e fa
teur η < 1
reste relativement in
ertain dans les modèles, on suppose une valeur de l'ordre de 0.1 dans le


as d'a

élération par 
ho
s di�us).

La limitation qui vient du taux d'é
happement dépend de la taille R de la zone a

é-

lératri
e : pour une zone restreinte à R = 10−3 pc nous obtenons l'estimation de l'énergie

maximale

5 Em < ecη RB ≈ 1019 eV. Cette valeur peut en
ore augmenter gra
e au mouve-

ment relativiste de la zone a

élératri
e vers l'observateur par le fa
teur Lorentz du jet Γ.

Dans un 
hamp aussi intense le refroidissement est dominé par les pertes syn
hrotron

(beau
oup plus importantes pour les éle
trons que pour les protons). La 
omparaison du tacc

ave
 le temps exprimé par A.3 donne la 
ondition

Em <
3

2

√

η

e3B
m2c4 = E0

√

η
1G

B
, (3.2)

où E0 = 1.8 × 1020 eV pour les protons et 5.3 × 1013 eV pour les éle
trons.

Évidemment, les modèles purement leptoniques ne sont pas 
apables de produire le spe
tre

observé des rayons γ dans un tel 
hamp magnétique. L'émission γ par la di�usion Compton

étant très réduit (sa 
ontribution relative dé
roît 
omme B−2), le spe
tre éle
tromagnétique de

haute énergie est dominé par l'émission syn
hrotron. La position du pi
 syn
hrotron se dépla
e

ave
 B vers plus hautes énergies, mais le maximum dans le spe
tre des éle
trons donné par

3.2 
ause la 
oupure dans le spe
tre syn
hrotron à l'énergie ε0 = 9mc2/4αf ηδ= ηδ 160MeV.

Pour les protons 
ette 
oupure se produit à ηδ 300GeV : l'émission syn
hrotron des protons

peut alors être responsable pour une fra
tion du spe
tre γ dans la bande GeV−TeV. En plus

la forme de 
e spe
tre ne dépend pas du 
hamp magnétique et reste invariable au 
ours de

l'évolution de la zone d'émission (l'expansion du blob) ; à la même temps le �ux γ peut varier

de plus qu'un ordre de magnitude. Ce 
omportement rend 
e modèle intéressant par
e qu'il


orrespond bien aux observations des blazars dans l'état de �ambée.

Le spe
tre γ au delà du TeV ne peut être expliqué par l'émission syn
hrotron des parti
ules

primaires (si a

élérées dans la même région, 
. à d. dans un modèle homogène). Il reste néan-

moins possible de l'attribuer à l'émission syn
hrotron des éle
trons ou positons se
ondaires

produits dans les 
ollisions des protons de très haute énergie par les pro
essus dé
rits dans

le paragraphe 1.2.1. Dans un 
hamp magnétique intense 
es éle
trons (ou positons) perdent

leur énergie dans un temps très bref par l'émission des photons de haute énergie, dont l'inter-

a
tion ave
 le 
hamp magnétique résulte en 
réation de la génération suivante des e+ et e−.
Cette 
as
ade syn
hrotron-paire est 
ara
térisée par une dé
roissan
e rapide de l'énergie des

parti
ules ; le spe
tre du rayonnement γ provenant de 
ette 
as
ade est alors 
omposé des pi
s

distin
ts : pour un proton initial de l'énergie de l'ordre de 1019 eV, un 
hoix 
onvenable de B
permet d'asso
ier les générations suivantes des γ au pi
s observés dans la région X et TeV.

Au dessous du spe
tre de la 
as
ade on doit ajouter l'émission syn
hrotron des muons � une

étape intermédiaire de la transformation des π+
et π− en e+ et e−.

Dans le groupe des modèles dites p − p (où le proton primaire interagit ave
 la matière

hadronique) la 
onversion d'une fra
tion su�sante d'énergie 
ontenu dans le jet des protons

né
essite une densité élevé de la matière 
ible. Ce pro
essus ne peut être e�
a
e qu'au 
ours

de la 
ollision du jet ave
 un nuage du gaz interstellaire (ou ave
 le vent stellaire d'une

5

Cette relation est un peu plus forte que 
elle qui vient de la simple 
ondition que la taille de 
e zone est plus

grande que le rayon de gyration.
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étoile près du jet). En fon
tion de la distan
e à laquelle le nuage passe l'axe du jet 
ette


ollision 
ause un état d'émission élevé ou une vraie �ambée. Cette hypothèse explique bien

la variabilité extraordinaire d'émission dans la bande du TeV qui semble être la superposition

de pi
s individuels sans un niveau � de base � déte
table.

Les modèles p−γ qui préfèrent la � photo-produ
tion � des mésons sont divisés (
omme les

modèles leptoniques) selon l'origine des photons : soit il s'agit des photons syn
hrotron, soit

des photons externes. Car la photo-produ
tion est moins e�
a
e que la di�usion Compton

par les éle
trons, 
es modèles exigent une densité élevée des photons, 
'est 
e qui apporte

sûrement une absorption importante des γ dans la région du TeV. Les deux variables, le

temps de refroidissement par la photo-produ
tion tpγ et l'épaisseur optique pour les gamma

τγγ , sont liées par la relation

tpγ = tvar

√
δ

τγγ
α

(

E

1019 eV

)−β

,

où tvar est le temps de variation typique (
omme une estimation de la taille du zone émettri
e)

et les paramètres α et β dépendent de l'index spe
tral s des photons di�uses : pour s = 0.5
nous avons α ≈ 2 × 106

et β = 0.5, pour s = 1 
'est α ≈ 3 × 105
et β = 1. Nous voyons que

même pour les valeurs élevées du τγγ le temps tpγ dépasse par plusieurs ordres de grandeur

le temps 
ara
téristique de la variabilité de la sour
e � 
'est un fort argument qui défavorise


ette groupe des modèles.

6

3.1.4.3 Variabilité

Les blazars sont des sour
es fortement variables dont les 
ara
téristiques spe
trales 
hangent


lairement ave
 le �ux. Une analyse des données obtenus pour le quasar PKS 0528+134 de

type FSRQ (présentée dans [44℄) a démontré que la hausse du �ux des gamma mesuré par

EGRET par le fa
teur de 30 dans l'état de �ambée est asso
iée à l'augmentation de fa
teur

Γ de 5 à 20 et la diminution du γe1 (la limite inférieure du spe
tre des éle
trons dans le jet)

de 1000 à 250. Cette 
orrélation est expliquée fa
ilement dans le 
adre du modèle EC où le

fa
teur Γ élevé mène à la dé
alage vers bleu du 
hamp di�us (quasi-isotrope) des photons

externes et les pertes plus importantes par la di�usion Compton de 
es derniers, qui résulte

en refroidissement des éle
trons dans le jet. Selon la formule A.1 le pi
 syn
hrotron est dé
alé

vers les plus basses énergies.

La situation est di�érente dans le 
as des HBLs où les mesures des satellites X (et dans

le 
as de Mrk 501 aussi les mesures en gamma) ont montré le dépla
ement du pi
 en état de

�ambée vers les plus hautes énergies. Ce 
hangement, lié dans notre modèle à l'augmentation

du γe, est expliqué par la rea

élération des parti
ules dans le jet.

Nous pouvons faire une remarque sur les deux e�ets 
omme les 
onséquen
es de la relation

entre le temps d'a

élération tacc et le temps de refroidissement tcool des éle
trons, qui ont été

observés dans le spe
tre des rayons X des blazars. Les parti
ules dans la partie des plus hautes

énergies du spe
tre sont plus lentes à être a

éléré et plus rapides à perdre son énergie. Si

tcool ≫ tacc on observe l'e�et des soft lags (retards mous) quand la variation des parties plus

6

L'absorption des gamma mène à une 
oupure exponentielle dans le spe
tre, qui ne 
orresponde pas aux ob-

servations. Mais si les mé
anismes d'a

élération produit une distribution des parti
ules di�érente de la loi

de puissan
e, par exemple ave
 un bosse près de l'énergie maximale, 
ette absorption interne supplémentaire

devient né
essaire pour pouvoir restaurer le spe
tre observé.
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dures du spe
tre pré
ède 
elle aux fréquen
es plus basses. Par 
ontre si tcool ≈ tacc le temps

d'a

élération limite la vitesse des variations aux hautes fréquen
es produisant l'e�et des hard

lags (retards durs).

3.1.5 Déte
tion gamma des blazars

Les résultats de l'observatoire spatiale CGRO ont montré la ri
hesse véritable du 
iel

gamma. Le troisième 
atalogue d'EGRET qui résume 9 ans d'opérations de 
e déte
teur


ontient 271 sour
es ; mais seulement 71 d'entre elles ont été asso
iés à des objets observés

dans l'autres domaines spe
traux. La déte
tion est bien plus di�
ile près du plan gala
tique

où la densité du rayonnement γ di�us est presque deux ordres de grandeur supérieure (entre

1200 et 4500 γ par semaine) qu'aux hautes latitudes gala
tiques (60 γ par semaine à b > 45◦).
Les problèmes d'identi�
ation sont liés à la résolution angulaire insu�sante d'EGRET : dans

la région équatoriale de la Galaxie le nombre de 
andidats possibles dans le 
er
le d'erreur de

sour
e gamma dépasse souvent une dizaine.
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Fig. 3.3 � Les objets du troisième 
atalogue d'EGRET : on distingue les sour
es identi�ées d'origine

gala
tique (les 
roix blan
hes, les pulsars marqués par des triangles) et extragala
tique (les etoiles, en

noir si l'identi�
ation reste douteuse), les points 
orrespondent aux sour
es non-identi�és.

En 
onséquen
e, tandis que nous avons moins de vingt sour
es asso
iées à un objet dans

notre Galaxie, le nombre des sour
es identi�és 
omme extra-gala
tiques dépasse 50 (voir la �g.

3.3). Tous 
es objets sont les noyaux a
tifs de galaxie de la 
atégorie des blazars (la majorité

d'eux sont des FSRQs). Par 
ontre, la déte
tion au sol par les observatoires �erenkov n'a été


on�rmé que pour 4 objets de type BL La
, dont seulement 2 (Mrk 421 et PKS 2155 − 304)
font aussi partie du 
atalogue EGRET.

Regardons en détail l'histoire de leur déte
tion.

Mrk 421 : La première sour
e extra-gala
tique dans le domaine des très haute énergie

annon
ée par l'observatoire Whipple en 1992 a été 
on�rmé en 1996 par HEGRA, en 1997 par

Téles
ope Array et �nalement par CAT. Déte
té au niveau bas de son émission (0.3 d'intensité

du Crabe), les résultats des observations su

essives sont tellement dé
orrélées qu'il semble

que même en état 
alme son émission est la superposition des petites �ambées, le �ux de base
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étant au dessous du seuil de déte
tion. En 1995 les variations d'intensité ont dépassé d'un

ordre de grandeur (entre 0.15
et 1.5 Crabe) et une réelle explosion a eu lieu en 1996 : le

7 mai l'observatoire Whipple a mesuré un �ux 10 fois de 
elui de Crabe, le plus élevé jamais

déte
té par les observatoires gamma. La rapidité de la variation était aussi impressionnante :

le doublement du signal en une heure et la baisse de moitié en moins qu'un jour.

Après une année sans déte
tion importante un regain d'a
tivité a été observé au printemps

1998 (selon les mesures de CAT son intensité moyenne entre janvier et mai atteignait la

moitié d'émission de la nébuleuse du Crabe). Une 
ampagne massive d'observation multi-

longueur d'onde (en plus de quelques observatoires �erenkov, optique et radio elle a 
ompris

les parti
ipation les satellites ultra-violet � EUVE � et X � RXTE et BeppoSAX) au mois

d'avril a montré une 
orrélation 
laire des variations dans la bande TeV et X à l'é
helle de

semaines aussi bien que de jours. Le dernier sursaut d'émission de 
ette sour
e a été observé

début janvier et février 2000, assurant pour Mrk 421 la première pla
e sur la liste des sour
es

extragala
tiques des γ de très haute énergie.

Mrk 501 : La sour
e la plus faible dans la bande du TeV au moment de sa déte
tion en

1995, 
e blazar est devenu l'objet le plus brillant du 
iel γ en avril 1997 (pour la première

fois 
ette �ambée a été 
on�rmé par plusieurs observatoires �erenkov, CAT in
lus). Après


ette année ex
eptionnelle son �ux est retombé au niveau pré
édent, à l'ex
eption d'une �am-

bée moins important mais très rapide en juin 1998. Son émission dans la bande MeV−GeV
est restée au dessous du seuil de déte
teur EGRET

7

. Malgré de nombreuses alertes (suite à

l'observation intensive par les téles
opes �erenkov terrestres), son retour à un niveau élevé

d'émission n'ont pas été 
on�rmé.

PKS 2155 − 304 : La seule sour
e extra-gala
tique de l'hémisphère sud. Le signal 
umulé

par le groupe de Durham en 1996 et 1997 
orrespond à 40% de l'intensité de Crabe. Cet objet

est aussi une sour
e d'EGRET de la même intensité que Mrk 421.

1ES 2344 + 514 : La déte
tion de 
ette sour
e par l'observatoire Whipple reste à 
on�r-

mer. Le signal d'une signi�
ation de 4σ résulte d'une seule nuit d'observation (20/12/95), les

observations suivantes ont donné le �ux inférieur à 0.1 Crabe.

1ES 1426+428 : Cette sour
e, 
on�rmé par les observations re
entes (1998-2000) de trois

dete
teurs de l'hémisphère nord [37, 22, 3℄, est l'objet le plus lointain (z = 0.129) parmi les

AGNs dete
tés en TeV. Tandis que ses 
arateristiques en X resembles à 
elles du Mrk501, son

spe
tre en TeV a une pente très di�erent (3.7 en pla
e de 2 dans la domaine du CAT), une

signature de l'absorption des γ par le rayonnement du fond 
osmique (voir le par. 3.2).

Tous 
es objets sont de type HBL.

8

Le fait qu'au
un d'entre eux ne soit pas une sour
e

EGRET intense 
orrespond bien à la prédi
tion que le maximum de l'émission γ des blazars

bleus doit être pla
é au dessus de la bande de déte
tion d'EGRET, de l'ordre des quelques

dizaines de GeV. Les mesures au sol n'ont permis l'extra
tion d'un spe
tre que dans deux


as. Celui du Mrk 421 est 
ompatible ave
 une loi de puissan
e, mais pas 
elui du Mrk 501 :

les résultats de plusieurs expérien
es ont 
on�rmé la né
essité d'un terme quadratique, habi-

tuellement sous la forme exp(−a lnE − b ln2E). La bosse γ dans le spe
tre de Mrk 501 est

sans doute située bien plus haut que pour Mrk 421. L'analyse des mesures en 1997 obtenus

par l'expérien
e CAT (dont le seuil d'analyse spe
trale des
end jusqu'à 320GeV, plus bas que

7

Un faible signale (4σ) a été obtenu ré
emment suite à la revue des données prises par EGRET en 1996.

8

En 1998 l'observatoire de Crimée a déte
té la radio-galaxie 3C66A au niveau de 1.3 Crabe, un objet de type

RBL, qui en plus montre une dé
alage vers rouge élevée (z = 0.444). Cette déte
tion n'a jamais été 
on�rmé

ni par les observations suivantes ni par les autres téles
opes, alors sa mena
e au modèle leptonique � standard

� reste spé
ulative.
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pour les autres expérien
es) a estimé la position du maximum de 
ette bosse à 560± 100GeV
[47℄. Utilisant seulement les données prises en état de �ambée en avril 1997, 
e maximum

se dépla
e vers 940 ± 160GeV. Les résultats de HEGRA pour la même période montrent un

spe
tre 
ourbé allant jusqu'à 24TeV ; 
ependant, ils expliquent 
ette 
ourbure par l'absorption

de γ des énergies les plus hautes dans l'intera
tion ave
 le rayonnement du fond infrarouge

(voir le paragraphe suivant).

Dans la séle
tion des 
andidats pour la déte
tion au sol nous ne pouvons pas nous basé sur

l'intensité mesurée par EGRET : l'émission γ dans la région sub-TeV n'est pas une extrapola-

tion simple des mesures dans la bande MeV−GeV, 
omme dans le 
as des restes de supernova

(dont l'index spe
tral reste à peu près 
onstant sur plusieurs ordres de grandeur d'énergie).

L'information 
ru
iale est la position de la bosse de basse énergie : le pi
 devrait être situé

au dessus de 10 keV (se déplaçant jusqu'au 100 keV en 
as de �ambée). L'observation par les

satellites X o�re aussi un monitoring né
essaire pour les sour
es si variables que les blazars

(même si l'émission X exhibe une variabilité moins forte et moins rapide que dans la région

γ).

3.2 Le rayonnement du fond 
osmique

Traversant la distan
e qui dépasse des 
entaines de mégaparse
s, la partie la plus dure de

l'émission d'une sour
e extragala
tique peut subir une absorption 
onsidérable dans l'intera
-

tion ave
 le rayonnement du fond 
osmique (CBR).

Pour les énergies autour du TeV, le maximum de la se
tion e�
a
e pour la 
réation des

paires (selon 1.5) tombe dans le domaine infrarouge. Le 
hamp infrarouge intergala
tique

(IIRF) présente une 
omposante très intéressante du CBR 
ar dans 
ette région on trouve les

vestiges d'émission stellaire des phases antérieurs de l'évolution des galaxies (dé
alé de la bande

optique par l'expansion de l'Univers). Mais les mesures de la densité du IIRF sont très di�
iles

à 
ause de la � 
ontamination lo
ale � par l'émission provenant des sour
es infrarouge diverses

dans notre Galaxie (les étoiles, les nuages d'hydrogène et de la poussière) aussi bien que la

lumière di�usée par la poussière dans le plan du système solaire. Les in
ertitudes 
on
ernant

la modélisation de 
ette émission (intensité et spe
tre) dégradent les mesures dire
tes obtenus

en orbite par l'expérien
e COBE-DIRBE.

Une appro
he 
omplémentaire essaie de prédire le spe
tre du fond infrarouge intergala
-

tique par les assomptions sur l'évolution des sour
es du lumière infrarouge et visible dans

l'Univers. Le problème 
ru
ial vient du grand nombre des paramètres libres qui déterminent


ette évolution : le taux de formation des étoiles dans les galaxies (et des galaxies mêmes), la

densité de la matière interstellaire et sa 
omposition 
himique (par ex. la metalli
ité).

Sur la �g. 3.4 la 
ourbe en trait plein dénote la prédi
tion du Prima
k [51℄ du modèle le

plus a

epté, appelé LCDM (matière noire froide + la 
onstante 
osmologique Λ). Il semble
que les mesures 
orrespondent mieux au modèle � renormalisé � (la 
ourbe en tirets) qui

suppose la 
omposante stellaire du spe
tre augmentée de 50% et la 
omposante � poussière �

de 100%. Une autre étude de Malkan & Ste
ker [42℄ utilise les données obtenus par le satellite

IRAS pour les spe
tres des galaxies en fon
tion de luminosité et du dé
alage vers le rouge z.
L'utilisation de 
es fon
tions empiriques évite les in
ertitudes des paramètres libres du modèle

pré
édant, mais le spe
tre �nal dépend tout de même de la durée et du taux d'évolution

stellaire (son 
ommen
ement doit être situé entre z = 1 et z = 2 : une évolution plus longue

donne un fond infrarouge plus intense ave
 les pi
s dépla
és vers les fréquen
es plus basses).
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Fig. 3.4 � Les analyses utilisant les données ré
entes de la distribution des sour
es lo
ales ont permit

de 
onvertir les limites supérieures en plusieurs points ([43℄ les triangles pleins, [16℄ l'étoile et [35℄ les


er
les pleins) du spe
tre IIRF (à un fa
teur 2 près). La 
ourbe en pointillé montre le début de la

région du rayonnement du fond 
osmologique (2.7 K). D'après [4℄.

En 
omparaison ave
 le modèle LCDM 
ette étude prédit une 
omposante de la � poussière


haude � plus intense et une vallée moins pronon
ée entre les deux pi
s prin
ipaux (
'est qui


ontredise les mesures dans 
ette région).

Ces résultats prédisent l'intensité �nale du fond infrarouge qu'on peut utiliser dans les

régions pro
hes de l'Univers (z < 0.3) où 
e 
hamp reste à peu près 
onstant. A�n de détermi-

ner l'absorption du rayonnement gamma provenant des objets plus lointains, il est né
essaire

d'in
lure la dépendan
e de l'intensité IIRF ave
 z.
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Chapitre 4

Optique

Dans 
e 
hapitre nous dé
rivons les installations existantes sur le site de la 
entrale solaire

de Thémis. Il s'agit d'une tour qui portait la 
haudière 
entrale au point fo
al d'un 
hamp des

héliostats, les miroirs sphériques de la forme re
tangulaire (voir la �g. 4.2) dont 
ertain nombre

à déjà 
édé la pla
e aux autres expérien
es dé
rites 
i-dessous. Adaptation de 
e dispositif à

la déte
tion des gerbes atmosphériques né
essitait d'améliorer la fo
alisation de lumière (a�n

de séparer les photons provenant des di�érents héliostats) et de dé�nir pré
isement le 
hamp

de vue de 
haque déte
teur. Ces deux ta
hes, à laquelle nous 
onsa
rons les paragraphes

3 et 4, ont été résolues par un système des miroirs se
ondaires et des 
�nes de 
olle
tion

de lumière.

1

Au �n de 
e 
hapitre, nous résumons l'e�
a
ité �nale de 
olle
tion de lumière

pour les gerbes simulés, 
al
ulée à l'aide d'une simulation 
omplète des tra
es des photons

�erenkov (développée par Mathieu de Naurois), en soulignant la 
apa
ité de suppression du

fond hadronique au niveau de l'optique seule.

4.1 Site de Thémis

Le site de Thémis est située dans les Pyrénées Orientales (1◦975 E, 42◦5 N), à 1650m
d'altitude, sur les pentes orientées plein Sud de la vallée de la Cerdagne. Cet endroit, supposé

être l'un des plus ensoleillés de Fran
e ave
 plus de 300 jours de soleil par an, a été 
hoisi

par Éle
tri
ité de Fran
e (EDF) pour installer sa première 
entrale solaire dont la produ
tion

d'énergie nette s'élevait à 1 MW, appelée Thémis.

La surfa
e ré�é
hissante totale, repartie sur un 
hamp de 1 ha, était 
omposée de 201

héliostats qui 
on
entraient le rayonnement solaire au sommet de la tour de 100m de haut.

La température de la 
haudière s'élevant à plusieurs milliers de degrés, le �uide 
aloporteur


hoisi pour le 
ir
uit primaire fut le sel fondu, plus e�
a
e que la vapeur d'eau. Cependant


ette te
hnique exigeait de pré
hau�er le sel qui refroidissait pendant la nuit et les périodes

de mauvais temps. La 
onstru
tion de la 
entrale a été approuvée en 1979 et terminée quatre

ans plus tard, et 
oûta 300 MF. La 
entrale tourna pendant 2 ans. Les 
oûts de produ
tion

s'avérant trop élevés, elle fut fermée en 1986.

Les premières a
tivités astrophysiques apparurent sur le site à la �n des années 1980.

Des physi
iens du Servi
e d'Astrophysique du Commissariat à l'Énergie Atomique (CEA) de

Sa
lay, Paris, installèrent 7 miroirs quasi-paraboliques, pro�tant d'études préalables menées

1

La produ
tion d'une grande partie de 
es éléments représente la 
ontribution prin
ipale de la République

T
hèque à la 
onstru
tion de CELESTE.

51
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par EDF sur 
e type de 
olle
teurs de lumière à fo
alisation lo
ale. Cette expérien
e, baptisée

ASGAT, parvint à déte
ter un signal en provenan
e de la nébuleuse du Crabe [34℄ par la

te
hnique de re
onstru
tion du front de la gerbe utilisant l'information temporelle re
ueillie

par 
haque station. Le dé
len
hement global est réalisé par une 
oïn
iden
e 
orrigée en temps

des signaux issus de 
haque station, lesquels sont obtenus par dis
rimination sur la somme

des signaux issus de 7 photomultipli
ateurs pla
és dans le plan fo
al de 
haque déte
teur.

Pour un seuil de dé
len
hement lo
al typique de 50 photoéle
trons et une multipli
ité de 4/7

stations, le seuil en énergie des observations du Crabe était estimé à 600 GeV. Les obsta
les

les plus importants au développement de 
e 
on
ept prometteur sont dues aux imperfe
tions

de l'optique (notamment dans l'important 
ross-talk existant entre les photomultipli
ateurs

d'un même plan fo
al).

Une autre expérien
e, nommée Thémisto
le et dotée d'une meilleure �nesse d'é
hantillon-

nage ave
 18 stations reparties dans le 
hamp, débuta peu après en 1990. Ses miroirs étant

plus petits (environ 0.5m2
), son domaine d'observations 
orrespondait à la gamme d'énergie

2 − 15TeV. Le taux de dé
len
hement global, requérant qu'un minimum de 10 stations at-

teignent un seuil donné, était en 
onséquen
e plut�t bas (≈ 0.2Hz) et de longues expositions
étaient né
essaires pour aboutir à une statistique su�sante. Néanmoins, une re
onstru
tion

pré
ise de la dire
tion de la gerbe (en admettant un front d'onde 
onique et non un plan 
omme

dans le 
as d'ASGAT) et une grande réje
tion des gerbes hadroniques basée sur la dispersion

temporelle du front d'onde (plus évidente à 
es énergies) permit d'obtenir non seulement un

signal mais aussi un spe
tre de l'émission de la nébuleuse du Crabe dans la gamme 2−15TeV
ave
 une pré
ision en énergie re
onstruite de l'ordre de 10% [6℄. L'expérien
e Thémisto
le fut

démantelée à la �n des années '90.

C'est naturellement le site de Thémis qui fut 
hoisi pour l'installation d'un nouveau téles
ope

�erenkov (au début des années '90), basé sur la te
hnique d'imagerie éprouvée par l'observa-

toire Whipple. Une 
améra haute résolution de 600 pixels 
ompensant une surfa
e de 
olle
tion

plut�t petite (17.7m2
), une optique bien iso
hrone, des photomultipli
ateurs et une éle
tro-

nique rapide (un temps de 
oïn
iden
es de 2 ns) permirent d'atteindre

2

un seuil d'environ

220GeV. La 
onstru
tion de l'imageur CAT (l'abréviation de �erenkov At Thémis qui dé-

signe parfois l'ensemble des expérien
es présents sur le site) fut terminée en 1996 ; le téles
ope

démontra ses qualités peu après ave
 la déte
tion du fameux sursaut de Mrk501 d'avril 1997.

Le projet CELESTE utilise les installations existantes de la 
entrale solaire à l'é
helle bien

plus grande que les expérien
e pré
édentes. La première ta
he de 
e projet, 
ommen
é en 1995,

fut la réparation des héliostats, 
onsidérablement dégradés en dix ans d'abandon. L'expérien
e

de l'équipe de Thémisto
le dans le système de 
ontr�le des héliostats s'est avère très utile pour


ette tâ
he. La phase 0 de l'expérien
e, 
onsistant en 6 héliostats et en une optique se
ondaire

temporaire (voir [32℄ pour une des
ription 
omplete) vit sa première lumière �erenkov début

1997 ; un an plus tard, ave
 les 18 héliostats de la phase Ia, la déte
tion de la nébuleuse

du Crabe fut annon
ée. Le développement rapide de l'expérien
e attira un grand nombre de

physi
iens (surtout parmi les jeunes), lesquels forment aujourd'hui l'équipe la plus importante

travaillant à Thémis. Aujourd'hui la salle de 
ontr�le de CELESTE et 
elle de CAT sont

regroupées a�n de réduire le nombre des observateurs.

Malgré le mi
ro
limat lo
al de 
ette région des Pyrénées supposé y assurer de faibles

pré
ipitations, les 
onditions météorologiques moyennes du site de Thémis ne sont pas très

2

La 
ondition de dé
len
hement est de trouver au moins 4 pixels ave
 plus de 3 p.e. dans un de 9 se
teurs de

la 
améra.
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bonnes 
omparées à 
elles des véritables sites astronomiques. D'autre part, l'é
lairage urbain

des petits villages situés à proximité immédiate du site représente une sour
e importante de

pollution lumineuse. Un grand avantage de Thémis, un des derniers observatoires �erenkov

européens, est sa proximité et la présen
e d'une équipe expérimentée travaillant en permanen
e

sur le site.

Selon le 
ontrat signé ave
 EDF (qui a

epta de �nan
er une partie des 
oûts du fon
tion-

nement du site), le site devrait être fermé à l'horizon 2004. La plupart de ses utilisateurs seront

alors probablement impliques dans les projets de la pro
haine génération, HESS et GLAST,

et l'intérêt astrophysique des expérien
es a
tuellement existantes à Thémis sera alors réduit.

CAT

tower

meters

0

50

100

150

phase 40

phase 53

phase 90

autres helios

Themistocle

ASGAT

meters

0

50

100

150

meters

0

50

100

150

meters

0

50

100

150

meters

0

50

100

150

meters

0

50

100

150

meters

0

50

100

150

meters

0

50

100

150

meters

0

50

100

150

Fig. 4.1 � Le 
hamp d'héliostats. Les 
er
les et les triangles représentent respe
tivement 
eux qui ont

été rempla
és par des 
oupoles d'ASGAT et de Thémisto
le.

4.2 Le 
hamp d'héliostats

Les héliostats sont alignés selon treize ar
s de 
er
les 
entrés sur la tour. Le téles
ope CAT

a été monté sur l'un des pyl�nes d'héliostats se trouvant vers le milieu du 
hamp, et son hangar

o

upe deux autres empla
ements d'héliostats. Il se trouve près du 
entre de l'hexagone forme

par les stations ASGAT. Dix-huit autres héliostats ont été rempla
é par les déte
teurs de

Thémisto
le. Environ 160 héliostats sont en
ore disponibles sur le site, mais nombreux sont


eux dont les miroirs sont sérieusement endommagés. A
tuellement CELESTE en utilise 53,

distribués plus ou moins uniformément à travers le 
hamp.

Dans les 
entrales solaires à tour ré
eptri
e, les héliostats pointent leur sour
e indire
tement

de façon à en renvoyer les photons au sommet de la tour.

La surfa
e de 
olle
tion des héliostats dépend don
 fortement de la position de la sour
e, et
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est maximale pour les sour
es situées dans la dire
tion de la tour. Cet e�et est parti
ulièrement

présent dans le 
as de Thémis à 
ause de l'in
linaison Nord-Sud du 
hamp d'environ 9◦.

1
.8

7
.3

4

8.84

.6

Fig. 4.2 � Un des héliostats originaux de la 
entrale solaire. La surfa
e de ré�e
tion totale des 8+1

modules est de 54 m2
.

La simple proje
tion de la surfa
e des héliostats selon l'axe de visée (la rédu
tion par un

fa
teur cos α) optimise l'e�
a
ité de 
olle
tion pour une 
ible située à 60◦ au Sud du Zénith,


e qui 
orrespond au transit de sour
es ayant une dé
linaison de −20◦ (premier graphe de la

�gure 4.3). L'e�et des aberrations, détaillées dans la se
tion 4.3.1, réduit quant à lui la quantité

de lumière 
olle
tée par les héliostats fo
alisant hors-axe.

3

Un autre graphe de la �gure 4.3 (en

bas à gau
he) montre les résultats d'une étude détaillée de l'e�
a
ité de 
olle
tion obtenue par

une simulation de type tra
é de rayons, qui in
lue les e�ets d'ombre, d'a

eptan
e angulaire

et de ré�e
tivité des éléments optiques. La simulation n'a été e�e
tuée que pour des 
ibles

passant à moins de 35◦ du Zénith � la dire
tion de l'e�
a
ité maximale est don
 mal estimée


ar elle se trouve près du bord de 
ette zone.

Quoi qu'il en soit, la densité de lumière �erenkov au sol dé
roît ave
 l'angle zénithal θ du
fait que la distan
e entre le maximum de développement de la gerbe et le déte
teur augmente

(pré
isé dans [40, page 65℄). On peut estimer (dans le 
as ou le maximum est situé su�sement

haut)

n(θ)/n(0) = cos2 θ exp

([

1 − 1

cos θ

]

X

Xabs

)

,

ave
 Xabs ≈ 1200 g cm−2
la longueur 
ara
téristique de l'absorption atmosphérique de la

lumière visible et X = 825 g cm−2
la profondeur du site. Comme le montre le dernier graphe

de la �gure 4.3 (en bas à droite), ave
 
e dernier fa
teur l'e�
a
ité totale de la 
olle
tion de

la lumière émise par les gerbes atmosphériques est maximale (et don
 le seuil de déte
tion,

minimal) pour les sour
es dont la dé
linaison est pro
he de 30◦.

3

Les héliostats ne 
olle
tent jamais la lumière selon leur axe ; ils sont alors dans l'ombre de la tour.
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Fig. 4.3 � L'e�
a
ité de 
olle
tion pour l'ensemble des 40 héliostats en fon
tion de la position de la

sour
e (ldé
linaison en degrés et temps après le transit en heures). en haut à gau
he : proje
tion de la

surfa
e des héliostats selon l'axe de visée ; en bas à gau
he : estimation de l'e�
a
ité de 
olle
tion à

l'aide de la simulation (
onsiderant les ombres et pertes au 
ours de la fo
alisation) ; en haut à droite :

dé
roissan
e relative de la densité de lumière �erenkov au sol en fon
tion de l'angle zénithal ; en bas

à droite : l'e�
a
ité totale (
ombinaison des graphes situés au dessus et à gau
he).
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Le pointé des héliostats

La stru
ture ré�é
hissante (
f �g. 4.2) des héliostats est �xée aux pyl�nes par une monture

alt-azimutale � la solution la plus simple du point de vue mé
anique est aussi plus fa
ile à

réaliser quand le suivi est e�e
tué par ordinateur. Ce type de monture sou�re d'un handi
ap

lorsque la sour
e est pro
he de la verti
ale (où la vitesse azimutale devient in�nie) ; 
ela


ause des problèmes à l'imageur CAT pendant les observations de 
ertaines sour
es. Le pointé

indire
t des héliostats de CELESTE fait que 
eux-
i n'appro
hent la dire
tion verti
ale que

pour les 
ibles éloignées au nord, en dehors de la zone d'observation habituelle. Les deux

axes de la monture sont dotés de moteurs éle
triques et la position est 
ontr�lée en temps

réel par un système de 
ellules photoéle
triques et de roues dentées. Des 
ellules magnétiques

empê
hent l'héliostat de sortir de la gamme de mouvement qui lui est impartie.

Le 
ontr�le à distan
e des héliostats est assuré par un ensemble de 
âbles les reliant en sé-

rie ; les héliostats sont regroupés dans plusieurs bou
les. À 
ause de leur mauvais état 
ertains

de 
es 
âbles sont très sensibles à l'humidité du sol, et peuvent 
apter des 
ourants de terre

en 
as d'orage. Malgré les trois 
âbles paratonnerre suspendus au dessus du 
hamp, un é
lair

tombant à proximité peut endommager l'éle
tronique de 
ontr�le des héliostats en induisant

des 
ourants dans 
es 
âbles (les moteurs sont quant à eux beau
oup moins sensibles à 
ela).

4

Certains 
omposants éle
troniques impliqués dans le 
ontr�le des héliostats ayant été endom-

magés trop souvent et n'étant plus fabriqués, la 
on
eption de nouvelles 
artes de 
ontr�le

s'est avérée né
essaire pour l'extension du nombre du nombre d'héliostats au delà de 40. C'est

le Collège de Fran
e qui s'est 
hargé de 
ette ta
he. Ces nouvelles 
artes 
ommuniquent ave


le PC de 
ontr�le via un modem radio pla
e au sommet de la tour. Cette solution réduit le

risque de foudroiement du matériel.

Pour suivre un objet 
éleste la vitesse de pointage d'un téles
ope normal doit atteindre

0.25 arcmin/s (0.07mrad/s) ; mais les héliostats, qui pointent indire
tement, né
essitent seule-

ment la moitie de 
ette vitesse. Leur suivi étant e�e
tué par pas de 0.14mrad (le pas 
odeur),

leur position doit être mise à jour toutes les 4 se
ondes pour les 
ibles les plus rapides. La

durée de la mise à jour de tous les héliostats d'une même bou
le étant de 10 s (ave
 un débit

de transfert de données de 1200 bauds), 
ertains héliostats peuvent atteindre un retard de

3 pas 
odeurs (0.5mrad) par rapport à leur pointage idéal, 
e qui demeure a

eptable 
ompte

tenu du 
hamp de vue. Malheureusement les problèmes de 
ommuni
ation sont fréquents et

un héliostat qui manque quelques 
y
les peut voir son pointe faussé de plusieurs milliradians.

Dans les nouvelles 
artes l'an
ien mi
ropro
esseur (de type Z80 ) sera rempla
e par le plus

puissant Motorola 68030 qui 
al
ulera lui-même les 
oordonnées du pointé en fon
tion du

temps.

5

Risques et limitations

Le 
y
le utile des déte
teurs �erenkov atmosphériques est réduit par rapport à 
elui des

déte
teurs de parti
ules par trois 
onditions d'observation in
ontournables : le Soleil doit être à

plus de 18◦ en dessous de l'horizon, la Lune doit être en dessous de l'horizon et la transmission

optique de l'atmosphère doit être bonne. Dans le 
as de CELESTE, l'adoption d'installations

4

Nous re
evons des alertes foudre émises par les servi
es météorologiques lo
aux qui nous permettent de dé
on-

ne
ter éle
tronique 
oûteuse située dans la salle de 
ontr�le en 
as de risque immédiat. De plus, pendant les

longues périodes orageuses estivales, les héliostats sont débran
hés des bou
les de 
ommuni
ation.

5

Ce 
al
ul est 
ompliqué par le fait que le 
entre de la rotation (l'interse
tion de deux axes) ne 
orrespond pas

au 
entre de la surfa
e ré�é
hissante mais se trouve de 38 cm au dessous.
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onçues dans des buts non astronomiques ainsi que la dégradation de 
ertains 
omposants

apportent une autre liste de 
ontraintes qui a�e
tent le 
y
le utile :

basse température � beau
oups de fon
tionnalités des 
artes de 
ontr�le des héliostats ne

sont plus assurées quand la température 
hute en dessous de −10 ◦C (
e qui est rare

pendant les opérations diurnes d'une 
entrale solaire mais 
ourant pendant les longues

nuits d'hiver).

l'humidité dans le 
hamp � le taux de problèmes de 
ommuni
ation ave
 les héliostats est


orrélé à l'humidité globale du 
hamp ; 
e problème devrait disparaître ave
 le passage

au pilotage radio.

le givre sur les héliostats � il est la 
onséquen
e des deux 
onditions atmosphériques pré-


édentes. Il est moins fréquent que l'apparition de la buée (qui apparaît quand la tem-

pérature des miroirs tombe en dessous du point de rosée) mais il dure beau
oup plus

longtemps. Deux méthodes de 
hau�age sont envisagées pour l'éviter : de l'air 
haud

ventilé et une grille de résistan
es 
hau�antes situées à même la surfa
e ré�é
hissante

(plus simple mais plus 
oûteuse).

la neige dans le 
hamp � une grande quantité de neige peut tomber en une journée à Thé-

mis. Les héliostats peuvent en être libérés en étant mis en position verti
ale, mais l'albédo

élevé de la 
ou
he de neige fraî
he au sol peut gêner les observations pendant plusieurs

nuits 
ar elle augmente 
onsidérablement la luminosité du fond de 
iel. Heureusement

l'in
linaison Sud du 
hamp favorise la fonte de la neige.

le vent � le mouvement des héliostats (ou d'autres téles
opes non protèges de même taille)

doit être évité lorsque la vitesse du vent dépasse ≈ 10ms−1
; il en va de même en 
e

qui 
on
erne l'ouverture de la grande porte située au sommet de la tour. L'optique

se
ondaire est parti
ulièrement vulnérable au vent du Nord, qui peut apporter dans la

tour de grandes quantités de poussière.

la foudre � en plus des dommages qu'elle 
ause aux 
artes de 
ontr�le des héliostats dans le


hamp, la foudre peut également détruire 
ertaines installations éle
troniques situées au

sommet de la tour par indu
tion de 
ourant dans les bou
les de grande dimension. Ses

vi
times habituelles sont les 
artes ADC utilisées pour la mesure du 
ourant d'anode des

PM et la 
arte GPS, reliée à une antenne située sur le toit de la tour. La pro
édure de

dé
onne
tions de toutes 
es bou
les étant plut�t longue, nous stoppons les opérations

pendant le mois d'août ou les orages sont les plus fréquents.

6

4.3 La Fo
alisation

4.3.1 L'optique primaire

La qualité de fo
alisation des héliostats est loin d'être idéale. L'élément de base de leur

surfa
e ré�é
hissante est un miroir re
tangulaire de 180× 60 cm. Ces éléments sont 
ourbés le

long de leur plus grand axe et assembles en usine par 6 en modules qui appro
hent des surfa
es

sphériques de 4 longueurs fo
ales pre-séle
tionnées (100, 140, 200 et 240 m). Pour former une

surfa
e ré�é
hissante d'une longueur fo
ale égale à la distan
e qui sépare un héliostat donné

de l'ouverture située au sommet de la tour, 8 modules de longueur fo
ale immédiatement

6

De plus, les orages distants perturbent aussi les observations 
ar les �ashes de lumières qu'ils émettent font

disjon
ter les systèmes de sé
urité qui protègent les PM.
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OO

PP

PP

αα

Fig. 4.4 � Fo
alisation d'un fais
eau a) parallèle à l'axe optique ; b) hors-axe ave
 un angle d'in
iden
e

αf = arccos fh/fm (les images formées par 
haque module sont fo
alisées sur l'entrée de la tour).
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supérieure 
ette à distan
e sont alignés de façon à 
e que leurs axes optiques O se 
roisent

dans le plan fo
al P 
hoisi (�g. 4.4).

Même si l'e�
a
ité de la fo
alisation est �nalement 
al
ulée à l'aide de la simulation

détaillée du passage de lumière, on peut estimer les limitations prin
ipales ave
 un simple


al
ul. La taille minimale de l'image d'un fais
eau parallèle, produit dans le plan fo
al d'un

module unique, est de = 60 cm, 
e qui 
orrespond à la plus petite dimension d'un élément de

base non 
ourbe. Dépendant de la di�éren
e entre la longueur fo
ale des modules fm et de


elle des héliostats fh, la dimension de 
ette image au niveau du plan d'ouverture de la tour P
atteint dl (fm − fh)/fm le long de l'axe verti
al et ds (fm − fh)/fm + de fh/fm le long de l'axe

horizontal (dl = 360 cm et ds = 180 cm étant les dimensions d'un module, 
omme indique

�g. 4.2). Ave
 la 
ombinaison la plus défavorable (fh = 155m et fm = 200m, dans le 
as de

l'héliostat E19) on obtient une image de dimensions 0.8m × 0.9.

Pendant les premiers tests de qualité des héliostats, des images du Soleil et de la Lune ont

été obtenues ave
 des 
améras CCD (loin du transit pour le Soleil, presque sur l'axe pour la

Lune). Ave
 une optique parfaite, l'image de la Lune (dont le diamètre angulaire est de 0.5◦)
ré�é
hie par un héliostat à 168m de la tour devrait être d'1.5m. Cette rapide estimation est


on�rmée par la mesure, qui donne 2.5m.

Quand la sour
e s'éloigne de l'axe optique du miroir d'un angle α (la deuxième image de la

�g. 4.4), la longueur fo
ale (dans le plan d'in
iden
e) est réduit à f cos α. Pour 
ertain angle

d'in
iden
e αf = arccos fh/fm les images des modules se trouvent dans le plan P et l'image


réée par l'héliostat entier ressemble à deux lignes parallèles � la superposition de 8 images de

barres de 60 cm de long.

Grâ
e à 
et e�et de la longueur fo
ale la dimension verti
ale de l'image varie peu pour les

angles α < αf (en même temps, sa dimension horizontale grandit jusqu'à un fa
teur 2 par

rapport à la visée sur l'axe). Les imperfe
tions de la sphéri
ité des héliostats les rendent aussi

moins sensibles à l'aberration de 
oma.

4.3.2 L'optique se
ondaire

Jusqu'à présent nous avons dé
rit les proprietés des installations existantes avant la 
onstru
-

tion de CELESTE. La lumière 
olle
tée par 
haque héliostat est fo
alisée à l'endroit ou se

trouvait l'an
ienne 
haudière ; pour é
hantillonner la lumière �erenkov arrivant sur le 
hamp

il faut maintenant séparer les signaux parvenant des di�érents héliostats.

Comme 
es signaux, d'une durée de quelques nanose
ondes, n'arrivent pas au sommet

de la tour au même instant on peut en prin
ipe les enregistrer ave
 un seul déte
teur et

ensuite identi�er les pi
s du signal mesuré. Cette solution bon mar
he a été adoptée par

la 
ollaboration GRAAL, 
haque photomultipli
ateur regardant de 13 à 18 héliostats. Elle

engendre deux problèmes majeurs :

� la position des pi
s du signal 
hange ave
 le pointé des héliostats ; or plus leur nombre est

élevé pour un déte
teur donne, plus la probabilité que deux pi
s se retrouvent superposes

est importante ;

� la lumière du fond de 
iel et 
elle di�usée par le sol se retrouvent également sommée sur

plusieurs héliostats, dans le système de dé
len
hement et dans les données, réduisant

le rapport signal/bruit (
omme le ra
ine 
arrée de nombre des voies sommées, 
f. la

formule 1.6).

Ce dernier problème est in
ompatible ave
 l'obje
tif d'avoir un seuil le plus bas possible, et

toutes les autres expérien
es basées sur des 
entrales solaires utilisent une optique se
ondaire
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Fig. 4.5 � Les deux premiers graphes donnent l'estimation des dimensions horizontales et verti
ales

de l'image pour la fo
alisation sur axe de di�érents héliostats, en fon
tion de la distan
e de 
es derniers

au sommet de la tour. Le dernier graphe donne la valeur de αf = arccos fh/fm pour 
haque héliostat.
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alisation

pour fo
aliser les fais
eaux lumineux provenant des di�érents héliostats vers des déte
teurs

individuels.

Fig. 4.6 � Con
ept de l'optique se
ondaire utilisant un miroir sphérique. La dimension de 
e miroir

est grosso-modo proportionelle à l'extension angulaire du 
hamp de vue des héliostats. Celle de la


améra vaut environ la moitie de 
elle de du miroir.

Tumay Tumer, dans son 
on
ept original de réutilisation de 
entrale solaire, propose de

pla
er la 
améra derrière une grande lentille de Fresnel. Cependant, 
ette solution implique

d'importantes aberrations pour les parties de la 
améra éloignées de l'axe de la lentille. Par


ontre, une surfa
e ré�é
hissante sphérique n'a pas d'axe privilégié - les fais
eaux de lumière

parallèle provenant de di�érentes dire
tions, qui se 
roisent au 
entre de la sphère, sont dans


e 
as toujours fo
alises le long de leur axe � propre � (�g. 4.6). Le prix à payer est l'ombre

des 
ameras, située en plein milieu de tous les fais
eaux. Dans le 
as de l'expérien
e STACEE

(ou les héliostats sont plus petits et leurs images plus 
ompa
tes), 
e prix est trop élevé ; il a

don
 été dé
idé de pla
er les 
ameras hors-axe, et d'a

epter des aberrations plus grandes.

Le diamètre d'entrée des déte
teurs doit 
orrespondre à l'image des héliostats qui leur

sont asso
ies dans le plan fo
al de l'optique se
ondaire - un diamètre plus petit que 
ette

image 
onduirait à la perte d'une partie des photons 
olle
tes, et des déte
teurs trop grands

re
ueilleraient trop de photons di�uses par le sol environnant les héliostats. Ce diamètre D
est inversement proportionnel à la distan
e entre l'héliostat et le miroir se
ondaire l ≈ fh +R,
R = 2F étant le rayon du miroir se
ondaire et F sa fo
ale. On peut é
rire

D = dh
F

l
≈ dh

F

fh + F
(4.1)

dh dénotant la dimension des héliostats. Cette valeur est 
omprise entre la mesure de leur


�té, égale à 8.8m, et 
elle de leur diagonale, égale à 11.4m, étant donne que l'on 
her
he à

ajuster la forme trapezoidale de l'héliostat ave
 l'entrée d'un déte
teur 
ir
ulaire ; on utilisera

i
i dh = 10m.
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La taille de l'image des héliostats dépend de leur orientation : leurs dimensions horizontale

et verti
ale dépendent respe
tivement de l'éloignement de la sour
e par rapport au transit

et de son élévation. L'aire de 
ette image, A, proportionnelle à la surfa
e de 
olle
tion de

l'héliostat, s'exprime en fon
tion de l'angle d'in
iden
e alpha :

A = a cos α
F 2

(fh + F )2
,

a = 54m2
étant la surfa
e de l'héliostat.

Le 
oeur de 
haque déte
teur est un photomultipli
ateur de 50 mm de diamètre. Leur

surfa
e sensible sur laquelle les photons doivent être fo
alises, la photo
athode, a un diamètre

de 40 mm. Cette fo
alisation est réalisée à l'aide de 
�nes de verre (
�nes de Winston, présentés

dans la se
tion 4.4.1) 
olles à la photo
athode. Le 
hoix de 
�nes de verre et non de 
�nes

vides se justi�e par les raisons suivantes :

� la ré�e
tivité des surfa
es internes est plus grande que dans le 
as de 
�nes vides ;

� l'angle d'in
iden
e des rayons lumineux à la sortie du 
�ne étant bien plus grand qu'à

son entrée, il est préférable de pla
er la transition air-verre à l'entrée du 
�ne ;

� dans un environnement à indi
e de réfra
tion n, la dimension des images est réduite d'un

fa
teur n (
f équation 4.10 
i-dessous). Des 
�nes vides, devant dotés d'un diamètre de

sortie plus grand, ne permettraient pas de pla
er autant de tubes photomultipli
ateurs

par 
améra.

La distan
e entre les héliostats et la tour allant de 80 à 240m, la dimension de l'entrée des

déte
teurs doit varier d'un fa
teur 3 , la taille de l'image des héliostats s'é
helonnant de 6 à

18 cm pour un miroir se
ondaire de longueur fo
ale F = 1.5m. La fabri
ation de déte
teurs

de tailles aussi variées est à la fois di�
ile et 
oûteuse. La solution adoptée par CELESTE

pour éviter 
ela a été de dé
omposer le miroir se
ondaire en 6 parties de rayons di�érents,

respe
tivement 1.75, 2.24 et 3.60m. Un grand miroir (de rayon 3.60m) regarde le fond du


hamp, deux autres (de rayon 2.24m) en regardent le milieu et trois les plus petits sont

fo
alises sur les héliostats situes au pied de la tour. Dans 
ette 
on�guration la taille des

images s'é
helonne de 7.5 à 11 cm.

Cette solution a un autre avantage, peut-être en
ore plus important que le premier : elle

réduit les ombres 
ausées par les déte
teurs. La 
améra également peut être divisée en 6

parties : une grande 
améra de 17 déte
teurs, deux 
ameras de taille intermédiaire de 8 et 7

déte
teurs, et trois petits blo
s 
orrespondant aux miroirs sommitaux 
omposées de 2 ou 3

déte
teurs. La division de la 
améra permet en outre un pla
ement beau
oup plus aise des

déte
teurs, surtout en 
e qui 
on
erne les miroirs de 
ourte longueur fo
ale. La 
améra a été


onçue pour pouvoir s'a

ommoder de 90 déte
teurs. Pour une extension au delà de 
e nombre

(option qui n'a jamais annon
ée dans une étude publiée), il serait né
essaire de rempla
er les

photomultipli
ateurs a
tuels par d'autres plus petits.

4.4 Champ de vue

Comme remarqué déjà dans le paragraphe 1.3.2.2, la 
ontamination par les photons deu

fond du 
iel est proportionnelle à la taille de la zone de 
iel vue par la paire héliostat-déte
teur

donné. Comme on espère d'avoir tous les déte
teurs dans les mêmes 
onditions (au moins un

niveau de bruit équivalent), on doit surtout s'assurer que les 
hamp de vue de toutes les paires

soient (presque) identiques. Ce 
hamp de vue doit être de même ordre de grandeur que la
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taille angulaire de l'image �erenkov pour une gerbe gamma typique � un 
hamp plus grand

réduit le rapport signal sur bruit. Considérant la dépendan
e de la taille de 
ette image en

fon
tion du paramètre d'impa
t et de l'énergie de la gerbe, 
e rapport devient maximal pour

les angles de vue entre 6 et 12mrad.7

Ave
 une optique primaire idéale, la lumière provenant d'une dire
tion donnée dans le 
iel

devrait être fo
alisé dans un seul point du plan fo
al (situé près du miroir se
ondaire). Le


hamp de vue du déte
teur donné (d'un demi-angle ϕ) peut être dé�ni dans 
e 
as ave
 un

diaphragme de diamètre l = (fh + 2F ) 2ϕ, la valeur maximale étant limité par la taille du

miroir se
ondaire. En réalité, 
omme la taille de l'image dans le plan fo
al de l'héliostat est

�nie, il n'y a pas de 
orrespondan
e exa
te entre une dire
tion dans le 
iel et un point sur

le miroir se
ondaire. Le bord du 
hamp de vue n'est don
 pas brusque, mais il a une pente

proportionnelle à la taille de 
et image.

Sa taille augmente ave
 l'angle d'in
iden
e (par rapport à l'axe de l'héliostat) à 
ause des

aberrations. Évidemment, elle doit rester inférieure à la taille du diaphragme pour qu'on ne

perde pas des photons même pour une sour
e au 
entre du 
hamp de vue. De 
ette façon le


hoix du 
hamp de vue limite les dire
tions (la dé
linaison et le temps après transit) favorables

aux observations.

Comme 
haque déte
teur est orienté vers une partie di�érente du miroir se
ondaire (voir

�g. 4.6), le diaphragme ne peut pas être pla
é sur 
e miroir. Même s'il est situé au 
entre de


ourbure du miroir se
ondaire (l'endroit où les fais
eaux provenant des di�érents héliostats

se 
roisent), l'ouverture de 
e diaphragme 
hange en fon
tion de la position du héliostat. La

segmentation de l'optique se
ondaire (et don
 la né
essité d'avoir plusieurs diaphragmes) rend

leur empla
ement en
ore plus di�
ile.

On trouve la solution ave
 un diaphragme virtuel : le déte
teur n'a

epte que la lumière

qui vient de l'intérieur d'un angle θ limite par rapport à l'axe du déte
teur. Ça 
orrespond à

une zone de rayon θ F sur le miroir se
ondaire, et un 
hamp de vue de demi angle

ϕ = θ
F

fh + 2F
. (4.2)

4.4.1 C�nes de Winston

Un diaphragme virtuel peut être e�e
tivement assuré par des 
�nes de 
olle
tion de lumière

qui ont une forme parti
ulière appelés des 
�nes de Winston. Comme nous le verrons plus

loin 
es 
�nes ont la propriété de ne transmettre que les rayons lumineux qui ont un angle

d'in
iden
e plus petit qu'un angle de 
oupure θ. Dans le 
as de 
�nes en verre les rayons se

réfra
tent à l�entrée du 
�ne et l�angle d�in
iden
e limite externe est θa = arcsin(sin θ n), où
n est l�indi
e de réfra
tion du verre du 
�ne.

La forme du 
�ne de Winston (�g. 4.7 montre la 
oupe le long de son axe) est donnée par

une partie de la parabole dont le point fo
al est situé au bord de la fa
e de sortie (point C).
Si θ est l�angle antre l�axe de la parabole et 
elui du 
�ne, la lumière qui entre le 
�ne ave



et angle d�in
iden
e est fo
alisée exa
tement au bord de 
ette fa
e (1), tandis que les rayons

ave
 des angles d�in
iden
e plus petits (2) traversent jusqu'au plan de sortie et 
eux ave
 des

7

Au paragraphe 1.3.2.2 on a vu une forte variation de la taille de 
ette image ave
 le paramètre d'impa
t de la

gerbe : les héliostats loin du point d'impa
t voient les images prolongées tandis que pour 
eux près de 
e point

les images deviennent plus 
ompa
tes. En général, les images des gerbes hadroniques sont plus étendues que

l'images de 
as
ades éle
tromagnétiques de la même énergie, don
 un petit 
hamp de vue favorise les gerbes

gamma.
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Fig. 4.7 � C�ne de Winston. L�axe x (le long duquel les distan
es a et b sont mesurées) 
orrespond au

système de 
oordonnées de la parabole p, qui représente un 
�té du 
�ne ; le 
�té opposé 
orrespond à

une deuxième parabole tournée d�un angle 2θ. Le 
�ne est terminée aux points B et D où la tangente

de la parabole devient parallèle à l�axe du
�ne.
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angles d�in
iden
e plus grands (3) tombent sur le 
ote du 
�ne au dessus de la fa
e de sortie

et après plusieurs ré�e
tions ils sont rejetés hors du 
�ne. Le diamètre ds de la fa
e de sortie

est limité par la taille de la photo
athode, le diamètre de de la fa
e d�entrée doit 
orrespondre

à la taille de l�image de l�héliostat, dé
rite dans le paragraphe 4.3.2. Ave
 l�angle limite θ

ela fait trois valeurs à ajuster quand nous n�avons que deux paramètres libres � la 
ourbure

c (ou la fo
ale f = 1/2c) de la parabole et la hauteur h du 
�ne. Selon la �gure 4.7 on peut

é
rire pour h

h =
ds + de

2

otg θ, (4.3)

et pour les points A et B sur la parabole

f − a tan θ =
a2

4f
(4.4)

et

f + b 
otg θ =
b2

4f
, (4.5)

où a = ds cos θ et b = (ds + de) cos θ sont les 
oordonnées de 
es deux points le long l�axe

x.
On obtient

2f = ds (1 + sin θ) = (de + ds) (1 − cos 2θ)
cos θ

sin 2θ
(4.6)

= (de + ds) sin θ, (4.7)

don


ds = de sin θ. (4.8)

Utilisant la formule4.1 pour de et 4.2 pour θ, on arrive à l�expression

ds ≈ F

fh + F

1

n
sin

(

fh + 2F

F
ϕ

)

. (4.9)

L�indi
e de réfra
tion n dans le 
�ne doit être assez pro
he de 
elui de la fenêtre du

photomultipli
ateur a�n que la ré�e
tion sur leur interfa
e soit minimale

8

Le verre S
hott

FK5-487704 ave
 n = 1.48− 1.50 remplit assez bien 
ette 
ondition : son angle limite pour la

ré�e
tion totale est 42◦.

Il existe une limitation théorique de la taille minimale de la zone dans laquelle un

fais
eau de lumière donné peut être fo
alisé. L�appli
ation du théorème de Liouville à

l�optique géométrique dit que le produit de l�extension spatiale ∆A et de la dispersion

angulaire ∆Φ du fais
eau est 
onservé à travers tous les éléments optiques (
orrespondant

à la 
onservation de l�espa
e des phases). Dans un environnement variable (
. à d. où

l�indi
e de réfra
tion n 
hange) la valeur 
onservée est n∆A∆Φ.

8

Quand l�indi
e de réfra
tion du milieu au dessous de la fa
e de sortie est inférieur à 
elui du 
�ne, les rayons

qui entrent dans le 
�ne près du point D (le rayon 1 sur la �g. 4.7) ave
 un angle pro
he à θ n�arrivent pas

à traverser la fa
e de sortie à 
ause de la ré�e
tion totale et ils sont rejetés hors du 
�ne. De plus, 
es rayons

tombent sur la paroie du 
�ne sous de petits angles d�in
iden
e π/2− 2θ qui pour des petits 
�nes ne su�sent

pas à assurer la ré�e
tion totale ; en 
onséquen
e, une fra
tion de la lumière est perdue à travers la paroie du


�ne.
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Supposant l�a

eptan
e angulaire du phototube π rad (
. à d. il déte
te tous les pho-

tons qui arrivent dessus) et la dispersion originelle égale au 
hamp de vue ∆Φ = 2ϕ, la
taille minimale de la zone où les photons peuvent être 
on
entrés est

dmin =
2ϕdh

π n
(4.10)

Ave
 une approximation du sinus dans la formule 4.9 on obtient une limite

supérieure

ds <
ϕdh

n
=
dmin π

2
.

A�n de satisfaire les 
onditions de taille pour la fa
e d�entrée et de 
hamp

de vue, la 
apa
ité de fo
alisation de l�optique de CELESTE doit être pro
he

de sa limite théorique. Pour les valeurs dh = 10m, n = 1.5 et l�angle de vue

2ϕ ≈ 10mrad on obtient dmin = 2.12 cm et 2.1 cm < ds < 3.3 cm.

Le 
ouplage entre le 
�ne et la fenêtre du photomultipli
ateur, dé
rite dans le paragraphe

suivant, est très déli
ate. A�n d�assurer que la même fra
tion de lumière passe 
ette limite on

doit 
onserver le même diamètre de sortie pour tous les 
�nes : notre 
hoix est ds = 3.2 cm. Il est

évident que d'après la formule 4.8 on ne peut pas satisfaire en même temps l�équation 4.2 pour

le 
hamp de vue et 4.1 pour la fa
e d�entrée du 
�ne : nous devons faire une approximation

de l'une ou deux valeurs. Ce
i justi�e le nombre réduit de types de 
�ne, dis
uté dans le

paragraphe 4.3.2. La 
omparaison de 
es valeurs approximatives et des valeurs idéales est

montrée sur la �gure 4.8.

4.4.2 Photo
athode

La lumière sort du 
�ne sous des angles importants, la dispersion angulaire du fais
eau

devenant 180◦ à la sortie du 
�ne. Ce
i a des 
onséquen
es importantes pour l�e�
a
ité de la

photo
athode, 
ar la probabilité qu�un e�et photo-éle
trique ait lieu augmente ave
 la distan
e

de photo
athode traversée , plus longue pour les angles d�in
iden
e plus grandes. Cet e�et est

ampli�é par les ré�e
tions multiples (la probabilité de 
es ré�e
tions augmente elle aussi ave


l�angle d�in
iden
e).

9

Mesurée pour plusieurs longueurs d�onde, la dépendan
e de l�e�
a
ité de photo
athode en

fon
tion de l�angle d�in
iden
e est presque plat jusqu�à 40◦, augmentant ensuite brusquement

d�un fa
teur entre 1.3 (pour λ = 400nm) et 2.1 pour λ = 650nm, ave
 une 
oupure �nale à

70◦. L�emploi de 
�nes de Winston donne en une moyenne des angles d�in
iden
e plus élevés

(
ar l�angle d�un rayon lumineux par rapport à l�axe du 
�ne augmente a 
haque ré�e
tion)

et en 
onséquen
e une hausse de l�e�
a
ité moyenne de déte
tion entre 10% pour λ = 400nm
et 40% pour λ = 650nm.

La dépendan
e de l�e�
a
ité de déte
tion de l�ensemble 
�ne-photo
athode, en fon
tion

de l�angle d�in
iden
e et de l�endroit où le rayon de lumière entre dans le 
�ne, est beau
oup

plus 
omplexe. L�espa
e entre la fa
e plane de la sortie du 
�ne et la fenêtre du phototube

(qui a une forme sphérique) est remplis par une 
olle optique à base de sili
ones ave
 un indi
e

spe
tral pro
he de 
elui du verre du 
�ne. Cependant, une partie du fais
eau de lumière qui

9

Comme dans le 
as d�une photo
athode il s'agit d' une 
ou
he �ne ave
 absorption intrinsèque, nous sommes

obligés d�employer des indi
es (ainsi que des angles) 
omplexes. Une des
ription de 
e 
al
ul est donnée en

[20, page 116℄. Le modèle développé reproduit bien les mesures de l�e�
a
ité de photo
athode en fon
tion de

l�angle d�in
iden
e pour les di�érentes longueurs d�onde.
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Fig. 4.8 � Comparaison entre les paramètres réels et théoriques des 
�nes de Winston, en fon
tion

de la distan
e des héliostats 
orrespondants au sommet de la tour. En haut : le rapport entre l'angle θ

al
ulé ave
 la formule 4.2 et l'angle de 
oupure externe θa pour les paramètres réels du 
�ne donné.

Au milieu : le rapport entre la taille D de l'image d'un héliostat (estimée ave
 la formule 4.1) et le

diamètre réel de la fa
e d'entrée du 
�ne. En bas : la taille de 
ette image à la sortie du 
�ne (à partir

de la formule 4.9) ; la valeur nominale du diamètre du fa
e de sortie est 32 mm et le diamètre de la

photo
athode est 40 mm.
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entre le 
�ne sous un angle pro
he de l�angle limite (et sort sous un angle pro
he de π/2 près

du bord de la fa
e de sortie) n�arrive pas à tou
her la photo
athode. A�n de réduire 
et e�et,

une tran
he de 4mm a été enlevé de la base du 
�ne, qui donne un enfon
ement virtuel du


�ne dans la photo
athode. L�angle limite du 
�ne augmente à 
ause de 
ette opération, mais

dans le 
ouplage ave
 le phototube sa valeur nominale est presque restaurée.

4.5 Absorption et l�e�
a
ité de 
onversion
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Fig. 4.9 � La ligne en pointillé donne le produit de la ré�e
tivité des héliostats et 
elle des miroirs

se
ondaires, en fon
tion de la longueur d�onde ; la ligne min
e en tirets montre la transmission de

lumière dans 100 mm de verre de 
�ne (environ la longueur des 
�nes les plus petits, et la moitié de


elle des 
�nes les plus longs). La probabilité �nale de déte
tion (la ligne épaisse en trait plein), 
.

à d. la fra
tion des photons 
onvertis en photoéle
trons, est déterminée largement par l�e�
a
ité de

la photo
athode (ligne mixte). En 
ombinant ave
 le spe
tre de la lumière �erenkov (i
i simplement


omme 1/λ2
, sans l�absorption dans l�atmosphère) on obtient la distribution spe
trale de 
es photons

(linge épaisse en tirets).

La probabilité de l�émission d�un photon �erenkov dé
roît ave
 la longueur d�onde 
omme

1/λ2
; arrivant au sol, le spe
tre de 
es photons 
ulmine en ultraviolet (la fra
tion de la


omposante UV absorbée dans l�atmosphère dépend de l�altitude d�émission) ; par 
ontre, la

lumière de fond de 
iel � ave
 
elle de la Lune de des sour
es terrestres ré�é
hies par les nuages

de basse altitude � montre un spe
tre presque plat ou montant vers les longueurs d�onde plus

grandes. L�intérêt de toutes les expérien
es �erenkov est de favoriser la partie bleue du spe
tre

optique et préserver la plus grande fra
tion de la lumière ultraviolet possible.

Malheureusement, la stru
ture des miroirs des héliostats est de type �sandwi
h" � la 
ou
he

métallique ré�é
hissante est située entre deux plaques de verre (25mm et 5mm). Tandis que
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la ré�e
tivité au dessus de 400 nm est ≈90%, la presque totalité de la lumière est absorbée au

dessous de 340 nm (la �g. 4.9).

La ré�e
tivité des miroirs se
ondaires est pro
he de 90%, presque 
onstante dans la région

des longueurs d�onde transmises par les héliostats. La surfa
e sphérique est 
omposée des

petits miroirs 
ir
ulaires de 50 cm de diamètre. L�espa
e vide entre les miroirs est réduit par un


hevau
hement de 
es derniers : les miroirs situés en arrière ont un rayon de 
ourbure de 2 cm
supérieur à 
elui des miroirs devant eux. La perte de lumière à 
ause des imperfe
tions de 
e

dallage (estimée à l�aide de la simulation) est d'environ 8%.

10

Ces miroirs, presque identiques

à 
eux utilisés pour l�imageur CAT, sont fabriqués en République T
hèque. Les plaques de

soutien en verre fabriquées par des verreries 
ommer
iales ont été taillé à la 
ourbure demandée

dans les ateliers optique à Turnov, suivi d�un polissage pour obtenir une surfa
e parfaitement

lisse. La 
ou
he ré�é
hissante d�aluminium est protégée par une autre 
ou
he min
e de SiO2

qui absorbe très peu de la lumière ultraviolette (une qualité plus important pour CAT que

pour CELESTE). La surveillan
e s
ienti�que de la produ
tion et des tests des miroirs �nals

étaient assurés par les Laboratoires Unis d�Optique à Olomou
.

L�absorption de lumière dans les 
�nes de Winston au-dessus de 350 nm est faible (env.

1% de lumière dans 2.5 cm du verre S
hott 
hoisi) : dans les 
�nes de 94mm à 198mm de

longueur, entre 5% et 9% de la lumière est perdue.

La 
onversion des photons �erenkov en un signal éle
trique a lieu dans le photomulti-

pli
ateur. La probabilité de l�e�et photo-éle
trique augmentant ave
 l�énergie du photon,

l�e�
a
ité de 
onversion en 
ombinant ave
 l�absorption dans le verre de la fenêtre du pho-

totube 
ulmine autour de 400 nm (
omme montré sur la �g. 4.9). Cette valeur ne 
hange

pas beau
oup après l�introdu
tion de l�e�et du 
ouplage 
�ne-phototube (qui favorise les

longueurs d�onde plus grandes).

4.6 Résultats et impli
ations

Considérant les limites de la 
apa
ité de fo
alisation des héliostats, le 
omportement de

l�optique de CELESTE est assez bonne, ave
 la taille de l�image �nale (la zone dans laquelle

la lumière en provenan
e d�un héliostat donné est 
on
entrée) pro
he de sa limite théorique.

La quantité de la lumière 
olle
tée, par rapport à la densité de lumière �erenkov multipliée

par la surfa
e totale des héliostats (la lumière 
olle
tée en théorie par les déte
teurs indépen-

dants, 
omme les imageurs) varie de plus de 50% (le transit des sour
es d�une dé
linaison entre

10◦ et 20◦) à moins de 40% pour les sour
es au nord du Zénith. L�e�
a
ité de 
onversion des

photons en photoéle
trons (la moyenne entre 340 nm et 570 nm) est environ 15%, atteignant

son maximum autour de 400 nm.

L�angle de vue limité des héliostats (
hoisi pour maximiser le rapport signal sur bruit)

entraine des 
onséquen
es importantes pour les modes d�observation. Comme montré sur

la première �gure de 4.10, les 
hamps de vue des héliostats séparés de 240m qui observent

dire
tement une sour
e au Zénith, se ne re
ouvre qu�à plus que 26 km au dessus du site. Une

gerbe gamma de 100GeV, dont la majorité de lumière �erenkov est émise entre 10 et 15 km
d�altitude dans une région de 60m de diamètre (extension latérale) n�est vue que par une

partie des héliostats. Pour atteindre un seuil en énergie plus bas (
. à d. pour arriver à la


olle
tion maximale de la lumière �erenkov émise par une gerbe) on est obligé de 
hanger la

10

L�e�et de l�ombre de la 
amera est plus important � pour les héliostats les plus pro
hes (orientés vers les

miroirs se
ondaires les plus petits) la simulation prédit environs 20% de pertes.
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visée dire
te de la sour
e (appelée le pointé parallèle) en un pointé vers une 
ible à altitude

�nie. Les autres exemples de la �gure 4.10 montrent la variation des zones de re
ouvrement

des 
hamps de vue pour les di�érentes altitudes de pointé : le point inférieur de 
ette zone

des
end de 11 km (pour le pointé à 20 km) à 6 km (pour le pointé à 8 km) ; la taille verti
ale

de la zone de re
ouvrement diminue. On voit aussi une rédu
tion de la dimension horizontale

de 
ette zone (pour 
es exemples son diamètre d ≈ 0.01h, où h est l�altitude de pointé). En


onséquen
e, la surfa
e de déte
tion des gerbes est désormais limitée par 
ette zone et non par

la ta
he de lumière �erenkov 
omme dans le 
as des imageur.
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Fig. 4.10 � L'illustration des observations d�une sour
e au Zénith pour le pointé parallèle et les

pointés 
onvergents aux altitudes di�érentes (8, 11, 14, 17 et 20 km). Les axes des héliostats sont

indiqués par des lignes en tirets. On observe la variation de l'étendue de la zone de re
ouvrement des


hamps de vue des héliostat, selon l�altitude de pointé. La taille horizontale de 
ette zone donne une

première limite de la surfa
e e�
a
e de téles
ope.

La 
olle
tion de la lumière �erenkov d�un espa
e restreint apporte des avantages et des

in
onvénients. Pour un pointé à 11 km l�extension verti
ale de la zone de re
ouvrement 
or-

respond bien au maximum d�émission �erenkov des gerbes gamma au dessous de 100GeV.

Par 
ontre pour les protons seulement une fra
tion des photons est émise à l�intérieur de


ette zone, et don
 le rendement des photoéle
trons (en fon
tion de l�énergie primaire) est

nettement réduit, qui augmente 
onsidérablement la suppression du fond hadronique (voir la

�g. 4.11). Selon 
ette �gure on restaure aussi ave
 l�e�et du 
hamp de vue (pour les gamma)

la (quasi) proportionnalité entre le nombre de photoéle
trons et l�énergie primaire : le nombre

moyenne des photoéle
trons par héliostat

n ≈ 7

(

E

100GeV

)1.1

.

En e�et, 
ette formule donne une valeur moyenne pour les gerbes ave
 un paramètre

d�impa
t imp < 100m. Comme montré sur la �gure. 4.12, tandis que pour les protons la fra
-
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Fig. 4.11 � Nombre moyen des photons 
olle
tés par bin en énergie (é
helle logarithmique) de la

parti
ule primaire (de la dire
tion du Zénith) � les gamma (triangles) et les protons (
roix). Seulement

les gerbes ave
 un paramètre d�impa
t imp < 100 m sont utilisées. Les lignes en haut 
orrespondent

au nombre de photons �erenkov 
olle
tés sur une surfa
e égale à 
elle de l�ensemble des héliostats,

les lignes en bas au nombre total des photoéle
trons générés dans les photomultipli
ateurs, ave
 la

simulation 
omplète de l�optique pour un pointé 
onvergent à 11 km. Tandis que le pour les gamma

le rapport entre 
es deux nombres (distan
e moyenne entre les deux lignes dans les intervalles 
hoisis)

est ≈ 26, pour les protons il s�agit d�un fa
teur ≈ 390. On voit aussi un 
hangement de la pente des

fon
tions ajustées de 1.29 à 1.11 pour les gamma et de 1.71 à 1.57 pour les protons.
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Fig. 4.12 � Rapport entre le nombre total des photoéle
trons générés dans les photomultipli
ateurs

et le nombre des photons �erenkov (selon la �g. 4.11), en fon
tion du paramètre d�impa
t de la gerbe

(le pointé 
onvergent à 11 km). Les parti
ules primaires (de la dire
tion du Zénith) sont les gerbes

gamma de l�énergie entre 30 GeV et 300 GeV (triangles) et les protons de l�énergie entre 200 GeV et

2 TeV (
roix).

tion des photons �erenkov qui passent l�optique est presque 
onstante, pour les gamma (même

si bien plus élevée) elle dépend fortement du paramètre d�impa
t de la gerbe. Ce
i 
orrespond

à notre 
onstatation que les gerbes hadroniques sont bien plus étalées que les gerbes éle
troma-

gnétiques, et elles peuvent dé
len
her le déte
teur ave
 un paramètre d�impa
t jusqu�à 300m.

Mais 
ette dépendan
e simultanée de l�énergie primaire et du paramètre d�impa
t est bien

plus 
ompliquée et nous n�allons pas la dis
uter i
i (un essai de paramétrer 
e dépendan
e est

donnée en annexe C suite à la dis
ussion de 
alibration en énergie).



Chapitre 5

Éle
tronique

Tandis que le système optique de l'expérien
e CELESTE étaient limitées notamment par la

qualité des installations existantes de la 
entrale solaire, la stru
ture de l'éle
tronique pouvait

être projetée sans au
une restri
tion. Le projet a utilisé deux idées essentielles : é
hantillon-

nage à haute fréquen
e et système de dé
len
hement mixte 
ombinant des retards logiques et

analogiques. Evidemment, la réalisation de 
es prin
ipes assez novateurs n'était pas simple.

Quelques modèles seulement de systèmes d'é
hantillonnage (disponibles sur le mar
hé au mo-

ment de la 
onstru
tion de CELESTE) atteignaient la fréquen
e d'é
hantillonnage demandée.

Pour le développement de l'éle
tronique de dé
len
hement, on s'est appuyé sur les travaux du

laboratoire du Centre d'Etudes Nu
leaires de de Bordeaux-Gradignan (CENBG). L'ensemble

de l'éle
tronique evolue de fa
on presque permanente non seulement en quantité (nombre des

heliostats in
lus) mais aussi en qualité (surtout 
elle du dé
len
hement suite aux problèmes

ren
ontrés au 
ours du développement).

La 
haîne du traitement du signal est habituellement divisée en trois se
tions (
omme

indiqué sur la �g. 5.1) :

déte
teur est responsable de la produ
tion du signal quand un éle
tron est émis par la

photo
athode ; le signal parvient par une suite de pre-ampli�
ateurs à un splitter

dans la salle de 
ontr�le ;

trigger ou système de dé
len
hement est responsable de la mise-en-temps des signaux

provenant des di�érents déte
teurs par une série des retards analogiques et lo-

giques ; il est 
omposé de modules 
ontenant de retards analogiques programmables

et d'un sommateur suivi d'un dis
riminateur qui produit un signal logique ; 
e si-

gnal entre dans un générateur de porte qui permet un retard supplémentaire, et

se termine dans un voteur majoritaire qui permet une dé
ision de dé
len
hement

global ;

digitisation est réalisé par des 
onvertisseurs ADC rapides (� �ash ADCs �) ave
 un module

de syn
hronisation qui assure la distribution des signaux arrêt/mar
he au moment

du dé
len
hement.

La simulation de l'éle
tronique

1

reprend pleinement 
ette stru
ture. La ta
he prin
ipale de


ette simulation est de produire une sortie 
omparable aux données réelles. La 
omparaison

dire
te entre la simulation et la réalité permet de véri�er notre 
omprehension du dispositif

1

J'étais responsable du développement de l'ensemble des logi
iels de 
ette simulation au 
ours de ma thèse. Les

problemes te
hniques de son implementation sont detaillés dans l'annexe B.

73
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(surtout sa partie éle
tronique) ainsi que le réalisme de la modélisation des pro
essus physiques

entervenant lors la formation du signal �erenkov. Une fois un a

ord su�sant atteint, nous

pouvons tester les pro
édures d'analyse et surtout développer des méthodes de re
onstru
tion

des paramètres initiaux des gerbes.

Pour les évènements �erenkov, la simulation éle
tronique utilise 
omme point de départ

la sortie de la partie pré
édente, 
. à d. de la simulation de l'optique de CELESTE. Cette

sortie 
onsiste en une liste de photoéle
trons ave
 leur temps d'émission à partir de la pho-

to
athode du déte
teur 
on
erné. La partie éle
tronique peut être également simulé dans un

régime indépendent dans des modes d'a
quisition alternatifs qui utilisent soit des sour
es des

photons arti�
ielles soit des impulsions inje
tées après les phototubes (
omme dé
rit dans les

paragraphes suivants).

Dans les paragraphes suivants les résultats de la simulation de l'éle
tronique illustreront le


omportement des di�érentes parties de l'installation ; 
haque fois que 
e sera possible ils seront


omparés ave
 des données experimentales (pour s'assurer de la �abilité des prédi
tions basées

sur 
ette simulation). Neanmoins, i
i nous n'utiliserons que la sortie de simulation ele
tronique

seule ; les resultats issus de la 
haine 
omplete de simulation des gerbes, 
orrespondant à la

lumiere �erenkov, seront dis
utés dans un 
hapitre spe
ial.
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Fig. 5.1 � Le s
héma général de l'éle
tronique de CELESTE. La partie dé
len
hement est représentée

par un module qui 
ombine les signaux de 9 voies au plus.
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5.1 Déte
teur

Dans 
e paragraphe nous de
rivons la formation du signal dans le dete
teur et abordons

sa 
alibration in situ (en temps ainsi qu'en amplitude). I
i nous utilisons les mesures dire
tes

pour obtenir des 
ara
teristiques du signal ; introduisant 
es parametres dans la simulation

ele
tronique, nous pourrions veri�er indire
tement 
es resultats par la 
omparaison ave
 la

stru
ture du piedestal des données réelles, de
rite dans le paragraphe suivant sur la digitisation.

5.1.1 Installation

Toutes les 
améras installées aux di�érents niveaux de l'optique se
ondaire (voir 
hapitre

pre
edent) sont équipées de photomultipli
ateurs Phillips XP2282B. Ce type, ave
 sa réponse

rapide, est parti
ulièrement adapté aux mesures temporelles, 
omme il a déjà été montré dans

l'expérien
e Thémisto
le (qui a utilisé une version pré
édante de XP2020). Les bases des pho-

tomultipli
aturs 
onstruites aux Laboratoires de l'A

élérateur Linéaire, Orsay, distribuent la

haute tension entre les 8 étages du phototube. La tension entre la 
athode et la première

dynode est maintenue 
onstante à un niveau plus élevée que les autres étages grâ
e à une

diode Zener, qui permet d'autre part de 
ouper le 
ourant qui risque d'endommager le pho-

tomultipli
ateur en 
as d'illumination trop élevée. Un 
âble supplémentaire o�re la possibilité

d'inje
ter un signal arti�
iel dans 
haque base ( mode appelé inje
tion 
harge) a�n de véri�er

la réponse du reste de l'éle
tronique sans né
essité de mettre les photomultipli
ateurs sous

tension (par exemple dans la journée).

Il y a don
 trois 
âbles � respe
tivement pour le signal, le 
ir
uit de disjon
tion et l'inje
tion


harge � qui relient 
haque base ave
 une des 
artes de preampli�
ation (installées pres des


ameras). Ces 
artes assurent plusieurs fon
tions :

ampli�
ation : l'ampli�
ateur de premier niveau (d'un gain ≈ 5) est suivi par un deuxième à

large bande passante (d'un gain ≈ 20).

suivi des 
ourants : la 
omposante 
ontinue du signal provenant d'un photomultipli
ateur est

éliminée par un 
ouplage 
apa
itif (avant le pré-ampli�
ateur) ; le potentiel aux

bornes du 
ondensateur, qui modi�e le piédestal du signal, est don
 proportionnel

au 
ourant moyen généré dans 
e photomultipli
ateur. La valeur de 
e poten-

tiel est mesurée par une 
arte ADC (bran
hée sur un ordinateur dans la salle de


ontr�le) ; l'ensemble des valeurs pour tous les dete
teurs est visualisé et enregis-

tré périodiquement. Ce système nous permet d'identi�er toutes les voies insolites

ave
 é
lairage trop bas ou trop élevé : la tension des photomultipli
ateurs dont le


ourant dépasse une 
ertaine limite est 
oupée automatiquement dans la 
arte de

preampli�
ation.

2

L'alimentation des photomultipli
ateurs est assurée par un module LeCroy qui peut être 
om-

mandé soit en mode lo
al soit à distan
e en utilisant le proto
ole TCP/IP. Au début d'une

nuit les photomultipli
ateurs sont pre
hau�és pendant environ 30 minutes sous la tension plus

basse (

a. 800V) avant que la tension nominale ne soit réglée selon les 
ommandes de la

station de travail 
entrale.

Le gain g du photomultipli
ateur (la 
harge libérée par un photoele
tron) donne le rapport

entre le taux de photoéle
trons n et le 
ourant i mesuré. En première approximation on peut

2

En l'état a
tuel 
ette 
oupure a�e
te tous les PMs (jusqu'à 12) bran
hés dans la 
arte donnée et arrete

l'a
quisition tant que l'interrupteur n'est pas rebas
ulé par l'opérateur dans la salle de 
ontrole.
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l'estimer à partir de l'amplitude A et la largeur à mi-hauteur w mesurée à la sortie du déte
teur

(entrée du splitter)

i = n g ≈ nAw /GR, (5.1)

où le gain des pré-ampli�
ateurs est G ≈ 100 et l'impédan
e R ≈ 50Ω. Sous un fort é
lairage

(n ∼ 1GHz) le gain doit rester su�samment bas (de l'ordre de 106 e) a�n que des 
ourants

élevés (plus de 100µA) n'endommagent pas les phototubes.

Le signal passe de l'ampli�
ateur au splitter situé dans la salle de 
ontr�le en traversant

115 ns de 
âble 
oaxial. La 
alibration in situ de la réponse des photomultipli
ateurs a été faite

au bout de 
e 
âble et les formes d'impulsions utilisées dans la simulation 
orrespondent au

signal mesuré à 
e point. En 
onséquen
e le photomultipli
ateur, l'ampli�
ateur et les 
âbles

sont 
onsidérés 
omme un seul instrument 
ar nous ne mesurons que les paramètres à sa sortie.

5.1.2 Cara
téristiques du signal

Deux élements temporels 
ara
térisent en prin
ipe la réponse du photomultipli
ateur :

le temps de transit l'intervalle entre le moment où un éle
tron est libéré de la photo
athode

et où le signal atteint son maximum ou une 
ertaine fra
tion de 
e maximum,

la forme d'impulsion propre, dé
rite généralement par sa demi-largeur tmid (expression abré-

gée de la largeur à mi-hauteur) et son temps de montée/des
ente tmon/tdes.

Le 
hoix du photomultipli
ateur pour la te
hnique d'é
hantillonnage est determiné par la

né
essité d'avoir une impulsion 
ourte (surtout son temps de montée) et des �u
tuations du

temps de transit très petites. La plupart de 
es �u
tuations est induite par le passage du

premier éle
tron entre la photo
athode et la première dynode ; les �u
tuations de vitesses des

éle
trons suivants 
ontribuent à élargir l'impulsion �nale. La vitesse moyenne des éle
trons

dans la 
as
ade augmente ave
 la tension appliquée ; tous les prin
ipaux paramètres temporels

(la durée du signal, son temps de montée et de transit) dépendent don
 de la tension V selon

la formule

t = t0 (V/V0)
−δ ,

où δ est typiquement entre 0.5 et 0.7. L'expression donnant le temps de transit du photomul-

tipli
ateur entier 
ontient aussi un terme 
onstant (indépendant de V ). Il vient du fait que

la tension du premièr étage reste 
onstante grâ
e à la diode Zener. La valeur relativement

élevée de 
ette tension Vzen ≈ 520V assure un temps de transit de 
et étage très 
ourt, et en


onséquen
e des �u
tuations plus petites du temps de transit du photomultipli
ateur entier.

3

La formule dé
rivant la variation des 
ara
téristiques temporelles ave
 la haute tension se

transforme à 
ause de l'e�et de la diode Zener en

t = t0

(

V − Vzen

V0 − Vzen

)−δ

. (5.2)

Les valeurs fournies par le 
onstru
teur pour la tension nominale 2500V valent 1.5 ns pour
le temps de montée et 2.2 ns pour la mi-hauteur. À la tension 1400V ils deviennent 2.6 ns et
3.9 ns respe
tivement, à 1200V les impulsions sont élargies à tmon = 3.2 ns et tmid = 4.6 ns.
La valeur du temps de transit est selon Phillips 19 ns (à la tension V0 = 2500V). Mais nous

3

Le temps de transit du premièr étage dépend aussi de l'endroit où l'éle
tron est libéré de la photo
athode

(et de sa dire
tion). Selon le 
onstru
teur (Phillips) la di�éren
e des temps de transit ente le 
entre de la

photo
athode et un point péripherique situé à 18mm est 0.5 ∼ 0.7 ns.
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Fig. 5.2 � Trois exemples d'impulsions de photoele
tron dans le photomultipli
ateur de H25, mesurées

ave
 l'os
illos
ope à l'entrée du splitter. Les trois �gures du haut montrent un ajustement ave
 la

forme double poissonnien, les �gures du bas les mêmes pi
s ajustés ave
 la forme dite gaus+expo. La

haute tension a été réglé à 1300 V, 1400 V et 1500 V respe
tivement. On peut 
onstater que la forme

poissonnienne généralement sur-estime la largeur du pi
 et sous-estime son amplitude tandis que le

pro�l exponentiel étant plus pointu ajuste mieux autour du maximum de pi
 (ave
 une probabilité de

χ2
plus élevée) mais l'amplitude estimée est en moyenne plus élevée que la valeur réelle.
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nous n'interessons qu'à la partie variable ave
 la haute tension selon la formule 5.2 ; le reste

(indépendant de la tension appliquée) s'ajoute à une 
onstante propre à 
haque déte
teur dans

laquelle se 
umulent tous les petits retards d'origines diverses. Ni
olas Herault (LAL, Orsay)

a présenté dans [36℄ les résultats de ses propres mesures ; en ajutant un terme 
onstant à la

fon
tion 5.2 il obtient les paramètres t0 = 14.6 ns, V0 = 1300V et δ = 0.5.

5.1.2.1 Forme de l'impulsion d'un photoele
tron

Ces premières mesures de la forme des impulsions produites par le photomultipli
ateur ont

été répété in situ, ave
 des phototubes liés en 
haîne aux ampli�
ateurs. Nous avons utilisé

l'os
illos
ope Tektronix TDS 620B ave
 un é
hantillonnage de 0.2 ns. Les impulsions produites

par des photoéle
trons individuels ont été lo
alisées dans des fenêtres (
hoisies de façon aléa-

toire pour que les paramètres des impulsions ne soient pas biaisés par le dé
len
hement). Une

basse illumination est né
essaire pour limiter la probabilité de superposition de pi
s. Ils sont

ajustés ave
 une des fon
tions dé
rites 
i-dessous ; on obtient un ensemble d'environ 100 pi
s

(
eux pour lesquels la qualité d'ajustement χ2/n.d.f. < 3). Quelques exemples de pi
s ajustés

(
orrespondants a des hautes tensions di�érents) sont présentés sur la �g. 5.2.

La forme traditionnelle pour le pro�l d'impulsion d'un photoele
tron (appelé poissonnien)

est

a(t) = Atα e−βt = A e

α ln t−βt
(5.3)

où les paramètres α et β sont liés a tmon = α/β (la valeur du tmid ne peut être estimée

qu'ave
 un 
al
ul numérique itératif). L'in
onvénient de 
ette fon
tion est son domaine limité

à t > 0 : si α < 1 
ette fon
tion n'a pas de dérivée 
ontinue à 0. A�n de résoudre 
e problème

le pro�l est divisé en deux régions t < tmon et t > tmon. Les paramètres α, β sont 
hoisies

indépendamment dans 
es deux régions : dans la première nous �xons la valeur α = 3.6 qui

assure que la dérivé première a′(t) → 0 à t = 0 ave
 la 
ondition additionnelle a(tmon/2) =
A/2.

Une forme di�érente proposée par Mathieu de Naurois dé
rit la partie montante 
omme

une gaussienne, suivi par une exponentielle dé
roissante :

a(t) = A e

−(t−tmon)2/α2

(t < tmon) (5.4)

A e

−β(t−tmon) (t > tmon) (5.5)

où α = tmon/(2
√

ln 2) et β = ln 2/(tmid − 0.5 tmon). Maintenant la dis
ontinuité de la

dérivée première se produit pour t = tmon. Un remede possible 
onsiste dans le rempla
ement

de la partie exponentielle par la fon
tion � poissonnienne � 5.3 pour laquelle da(t = tmon)/dt =
0. La forme d'impulsion devient

a(t) = A e

−(t−tmon)2/α2

(t < tmon) (5.6)

A e

α′ ln t−β′t (t > tmon) (5.7)

où α′
et β′ sont en
ore liés par la 
ondition α′/β′ = tmon = 2α

√
ln 2. Les trois formes

proposées sont 
omparées sur la �g. 5.3. À droite nous avons les distributions des valeurs

χ2/n.d.f. 
ara
térisant la qualité de l'ajustement de 
es trois formes aux pi
s qui font partie

de l'ensemble mentionné 
i-dessus. On peut 
onstater que la forme 5.4 semble la meilleure 
ar

le maximum plus pointu et la queue plus longue d'une exponentielle 
orrespondent mieux aux

pi
s réels que la forme poissonnienne (eq. 5.6).
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Fig. 5.3 � à gau
he : l
omparaison des trois versions du pro�l temporel de la réponse du photomul-

tipli
ateur (pour les mêmes paramètres A, tmon et tmid) ; à droite : distribution du χ2
divisé par le

nombre de degrés de liberté pour l'ajustement de 
es trois formes aux données de l'os
illos
ope.

On estime les demi-temps de montée et des
ente (les endroits 
orrespondant a la moitié de

la valeur maximale sur la pente montante et des
endante) pour 
haque pi
 de notre ensemble

dont l'ajustement est su�samment bon (χ2/n.d.f. < 2). Le tableaux 
i-dessous 
ompare les

valeurs obtenues :

type tmon/2[ns℄ tdes/2[ns℄ Ā[mV℄ χ2/n.d.f.

double pois 1.10 ± 0.34 2.97 ± 0.69 42.5 1.37

gaus+expo 1.11 ± 0.29 1.97 ± 0.60 49.2 1.15

gaus+pois 0.93 ± 0.29 2.76 ± 0.63 46.9 1.19

La di�éren
e évidente des temps de des
ente estimés pour des formes di�érentes a pour

origine le 
omportement opposé autour du maximum. Tandis que la pente d'une 
ourbe pois-

sonnienne est nulle au maximum, la pente d'une exponentielle est maximale à 
e point. Ce
i

appuie la remarque donnée au �g. 5.2 que l'ajustement d'une 
ourbe exponentielle sous-estime

le demi-temps de des
ente réel, en revan
he l'utilisation d'une 
ourbe poissonnienne donne un

résultat sur-estimé.

Le 
ontraire s'applique aux amplitudes moyennes Ā des pi
s ajustés, 
omme montré dans

la troisième 
olonne. La dernière 
olonne indique que la forme 5.4 (� gaus+expo �) est pro-

bablement un peu plus près du pro�l réel que la forme 5.6 (� gaus+pois �).

Les mesures à l'os
illos
ope ont été faites ave
 des hautes tensions entre 1300V et 1500V,
su�samment pro
hes des valeurs utilisées pendant l'a
quisition normale. La variation du temps

de monté ou des
ente ave
 la haute tension ne peut pas être mise en eviden
e dans un intervalle

si limité mais les valeurs montrées à la �g. 5.4 sont 
ompatibles ave
 la fon
tion 5.2 pour

δ ≈ 0.7. Par 
ontre l'amplitude des pi
s 
roit 
lairement ave
 V (la methode pre
ise de la

mesure de 
ette fon
tion est de
rite dans le paragraphe suivant). Comme le gain de 
haque

dynode (nombre d'éle
trons libérés par l'impa
t d'un éle
tron) est proportionnel à l'énergie
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gagné par les éle
trons dans le 
hamp éle
trique, l'amplitude (moyenne) à la sortie dépend de

la haute tension 
omme

A = A0

(

V − Vzen

V0 − Vzen

)λ

(5.8)

où λ = (0.65 ∼ 0.75)n et n devrait 
orrespondre au nombre des étages (sans la première

dont la tension est �xée). L'amplitude de l'impulsion d'un photoele
tron varie autour de 
ette

valeur selon la distribution gaussienne ave
 σ ≈ (0.3 − 0.5)A. La variation possible de σ
ave
 la haute tension est dis
utée ave
 l'estimation des paramètres de la fon
tion 5.8 dans le

paragraphe 5.1.3 traitant la 
alibration des photomultipli
ateurs.
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Fig. 5.4 � Les paramètres obtenus par l'ajustement de la forme � double poissonnienne � ; à gau
he :

l'amplitude en fon
tion de la haute tension V ; à droite : la variation du temps de montée (losanges)

et de des
ente (triangles) : la ligne pleine est l'ajustement de la fon
tion 5.2 ave
 le paramètre δ = 0.7.

Nous n'avons pas trouvé une 
orrélation signi�
ative entre largeur et amplitude d'impulsion

d'un photoele
tron ou entre temps de montée et de des
ente.

5.1.3 Calibration du gain des photomultipli
ateurs

Si le gain du photomultipli
ateur dépend fortement de la haute tension appliquée, les va-

leurs des HT peuvent être 
hoisies a�n d'égaliser la réponse des di�érentes voies. L'idée initiale

était de minimiser les di�éren
es entre les 
ourants

4

mesurés à la sortie des photomultipli
a-

teurs (qui 
orresponde au vieillissement des phototubes). Mais il existe d'autres motivations

plus importantes : (1) toutes les voies devront avoir le même poids dans la dé
ision du dé
len-


hement ; (2) on demande la même gamme dynamique pour toutes les voies de digitisation.

Tandis que pour les 
ourants il s'agit d'égaliser les gains (la 
harge 
olle
té par un éle
tron

libéré de la photo
athode), i
i on 
ompare les amplitudes ; 
ependant, 
omme la largeur des

impulsions 
hange peu ave
 la haute tension, les résultats de la 
alibration en gain et en

amplitude sont presque équivalents.

4

L'e
lairage des photomultipli
ateurs due au fond du 
iel varie sensiblement entre les voies suivant l'e�
a
ité

de 
olle
tion de lumière.
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En fait on 
her
he à obtenir la meme réponse pour une intensité de lumière donnée (prove-

nant soit des évènements �erenkov, soit du fond de 
iel) et 
e
i né
essite d'in
lure l'e�
a
ité

de 
olle
tion de lumière. L'e�
a
ité 
hangeant ave
 la dire
tion de pointé on ne peut établir

que l'équilibre des valeurs moyennes. Cette analyse assez déli
ate, e�e
tuée par Philippe Bruel

et Jamie Holder, sera dis
uté plus loin.

I
i nous ne 
onsidérons que la première partie de la démar
he, qui 
onsiste, pour 
haque

photomultipli
ateur, à estimer les paramètres A0 et λ de la fon
tion 5.8. Nous avons déjà vu

une première approximation de 
ette fon
tion sur la �g. 5.4 mais la statistique des mesures ave


l'os
illos
ope est insu�sante et la méthode trop pénible pour être utilisée sur toute les voies.

La méthode adoptée pour la 
alibration in situ se fonde sur la mesure du pi
 de photoéle
tron

unique.

La méthode du pi
 du photoéle
tron unique

Les résultats présentés 
i-dessous proviennent de mon travail au 
ours des premiers étapes

de la 
onstru
tion de CELESTE ; ils ont été a�nés plus tard en 
oopération ave
 Philippe

Bruel. Le prin
ipe de 
ette méthode est l'analyse de la distribution des amplitudes des pi
s

provenant d'un déte
teur. On obtient 
ette distribution en 
omptant le nombre d'évenements,

où le signal dépasse un seuil donné du dis
riminateur.

5

Le spe
tre di�érentiel (la dérivée

de la distribution pré
édente) montre, au-delà de la région dominée par le bruit (d'origine

éle
tronique), un maximum lo
al 
orrespondant aux impulsions produites par un photoéle
tron

unique. La position et la largeur du maximum donnent l'amplitude moyenne de 
es impulsions

et sa �u
tuation. Le premier pi
 peut être suivi par une série de bosses, produites par des

évènements initiés par deux (ou plusieurs) photoéle
trons. Ces pi
s sont plus larges (par
e que

les photoéle
trons initiaux ne sont pas for
ement syn
hrones) et ils se 
hevau
hent ; pour 
ette

raison seulement le premier pi
 est intéressant pour la 
alibration.

Une illumination très faible est né
essaire pour que les évènements à plusieurs photoéle
-

trons restent peu probables par rapport à 
eux à un photoéle
tron. Pour 
ela on ajuste un

é
lairage indire
t des photomultipli
ateurs (en évitant des lampes �uores
entes à 
ause de la

périodi
ité de leur émission).

Selon notre 
on
eption de la 
alibration des déte
teurs le signal doit etre mesuré à l'endroit

où il entre dans le splitter. Les 
âbles provenant des ampli�
ateurs entrent dans les dis
rimina-

teurs de la 
arte CAEN V258, dont les sorties sont bran
hées sur la 
arte des é
helles (CAEN

V260). Pendant la 
alibration le seuil des dis
riminateurs est augmenté périodiquement ave


un pas 
hoisi (le pas minimal étant 2mV) ; les é
helles sont lues et remises à zéro ave
 la

même période. Le réglage des seuils et la le
ture des é
helles sont assurés par un 
ontr�leur

Motorola (présent dans le même 
hâssis VME) dont le système opérationnel Lynx est un 
lone

de UNIX adapté pour les pro
essus en temps réel. Les logi
iels, développés pour 
ette ta
he

par David Smith et moi-même, ont été �nalement rempla
és par un logi
iel polyvalent Axel

(un a
ronyme de � a
quisition CELESTE �) développé par Ni
olas Briand pour le pilotage

de l'ensemble du dispositif éle
tronique. Ce logi
iel permet de 
ommuniquer les 
ommandes

aux diverses 
artes et de ré
upérer les données sous forme de blo
s. Ces blo
s peuvent être

transmis à un ordinateur pour une analyse rapide ; une veri�
ation intera
tive des resultats

est souvent né
essaire pour faire un 
hoix 
orre
t du seuil minimum et maximum à utiliser.

5

Cette methode, déjà utilisée dans la phase pré
édante de CELESTE, a été developpé par Berrie Giebels et

David Smith, à partir d'une idée initiale de l'expérien
e HEGRA.
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Fig. 5.5 � Distribution des amplitudes des pi
s du photoéle
tron unique : en haut à gau
he : 
ombi-

naison de deux gaussiennes ajusté au spe
tre mesuré ; à droite : mesure pathologique due au problèmes

de dis
riminateur ; en bas : problèmes ave
 la détermination de la position des pi
s pour un gain trop

bas et trop élevé : dans le premier 
as on voit la 
ontamination du bruit d'éle
tronique, dans le se
ond


as on est limité par le seuil maximal du dis
riminateur.
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Malgré la simpli
ité de 
ette méthode plusieurs problèmes (montrés sur la �g. 5.5) appa-

raissent :

� la pré
ision ave
 laquelle le pro
esseur mesure la durée des périodes entre le 
hangement

du seuil et la le
ture n'était pas su�sante ; pour 
ontroler 
e
i on dédie une voie d'é
helle

pour un signal de référen
e issu d'un générateur d'impulsions ;

� le 
ompteur des é
helles est automatiquement remis à 0 quand il dépasse la valeur

maximale de 224
évènements (
e
i arrive surtout dans la région du piédestal où le taux

de 
omptage est très élevé) ; 
et e�et est 
orrigé pendant le 
al
ul du spe
tre di�érentiel ;

� pour améliorer la statistique on fait plusieurs 
y
les de le
ture au même seuil ; le premier

et le dernier 
y
le sont rejetés pour éviter des erreurs de 
omptage possibles au 
ours de

la modi�
ation du seuil ;

� même ave
 une statistique su�sante 
ertaines voies du dis
riminateur montrent un 
om-

portement bizarre ave
 des e�ets périodiques (
omme montré sur le deuxième graphique

de la �g. 5.5) ; l'expli
ation la plus probable attribue 
et e�et aux pas irréguliers entre les

seuils voisins � 
ertaines valeurs de seuils deviennent don
 plus probables que d'autres ;


es voies ont été ex
lues de la 
alibration ;

� même dans les voies restantes où les pas sont réguliers sa valeur absolue peut être

assez di�érente de la valeur nominale 2mV : la ta
he né
essaire de re-
alibration des

dis
riminateurs a été réalisée par Roland Le Gallou (CENBG).

La distribution des amplitudes de photoele
tron unique peut etre ajustée par la somme de

deux gaussiennes 
orrespondants au pi
 du piedestal et du photoele
tron unique. La position

du piedestal varie ave
 le gain à 
ause du 
ouplage 
apa
itif à la sortie du photomultipli
ateur.

La valeur A 
her
hée est la distan
e entre les deux maxima. Malheureusement, la séparation

de 
es deux maxima sous les 
onditions nominales (l'amplitude A = 10 ∼ 15mV) n'est pas

su�sante. Pour pouvoir faire une mesure 
orre
te il faut augmenter la tension des PMs au

delà de sa valeur nominale (autour de 1200V) à des valeurs entre 1300V et 1700V (la limite

supérieure vient du maximum du seuil de dis
riminateur à 256mV). L'extrapolation 5.8 à des

valeurs inferieures à 
elles utilisés pour la mesure est une sour
e supplémentaire d'erreur.

La largeur du pi
 à un photoéle
tron est proportionelle à la �u
tuation d'amplitude des

impulsions du photoéle
tron. La dépendan
e de �u
tuation relative σ/A ave
 la haute tension

n'est pas si évidente 
omme pour amplitude A ; la pente λ (de la paramètrisation 5.8) varie

largement d'une voie à l'autre. La valeur moyenne (
omme le 
as montré sur la �gure 5.6) est

λ̄ ≈ −1. La �u
tuation relative utilisée dans la simulation est don
 
al
ulée selon la formule

σ/A = µ0 (V0 − Vzen)/(V − Vzen)

où µ0 = 0.5 pour V0 = 1260V.
Une asymétrie bizarre de la distribution 
orrespondant à un photoéle
tron, présent sur le

dernier graphique de la �g. 5.5, est 
ara
téristique de mesures à haut gain. Nous attribuons


et e�et à un 
ertain nombre de photoéle
trons mal fo
alisés (par exemple 
eux issus au bord

de la photo
athode) dont le fa
teur d'ampli�
ation dans la première dynode est réduit.

5.2 Digitisation

La 
onversion d'un signal analogique sous forme digitale à une fréquen
e au delà de 1GHz
était un grand dé� te
hnologique à l'epoque de la 
on
eption de CELESTE. Les quelques mo-

dèles de 
onvertisseurs analogique-digitaux rapides (en abrègé FADC pour �ash analog-digital
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Fig. 5.6 � à gau
he : amplitude moyenne A des évènements d'un seul photoéle
tron ajustée ave
 la

fon
tion 5.8 ; à droite : �u
tuation relative des mêmes amplitudes, 
al
ulée 
omme le σ d'une 
ourbe

gaussienne 
orrespondante au photoéle
tron unique, divisé par A.


onvertor) sur le mar
hé 
apables d'a

omplir une telle ta
he doivent etre 
onsideres 
omme

des prototypes. Ce
i se traduit dans le prix des 
onvertisseurs � les FADCs représentent une

des parties les plus importantes du budget de CELESTE. La rentabilité de 
et investissement

est realisée par une très bonne résolution en temps et en amplitude. En
ouragé par le su

ès de

nos premiers pas de pionniers dans l'analyse des données FADC, la 
ollaboration de STACEE

a dé
idé d'implanter la digitisation à haute fréquen
e dans son expérien
e. L'exploitation du


ontenu extrêmement ri
he des données FADC est un long 
hemin. Dans 
e 
hapitre nous ne

traiterons que des propriétés de la 
omposante de fond qui forme le bruit dans les données.

L'analyse des pi
 �erenkov est dé
rite dans un 
hapitre spé
ial.

5.2.1 Le prin
ipe

Seulement 18 déte
teurs ont été utilisés dans la première phase des observations de CE-

LESTE. À 
ette période on ne disposait que de six exemplaires de 
arte STRUCK modèle

DL515 dont 4 voies étaient 
apables d'é
hantillonner à 250MHz. Quand le signal traverse


es 4 voies ave
 des 
âbles de 1 ns de retard entre eux on peut obtenir un é
hantillonnage

e�e
tif à 1GHz. Le faible nombre des voies disponibles nous a obligé à sommer les sorties de

déte
teurs par trois. Pour 
haque triade nous avons 
hoisi des héliostats dont les distan
es

à la tour étaient su�samment di�érentes pour que les signaux �erenkov � pour la plupart

des dire
tions de pointé � n'arrivent pas au même temps. La 
onséquen
e inévitable de la

sommation des signaux est une 
ontamination par le bruit de fond trois fois plus élevé et une

résolution a�aiblie des pi
s re
onstruits.

Pour la phase suivante 
ontenant 40 déte
teurs 
es 
artes ont été rempla
ées par les nou-

veaux FADCs produits par ETEP, une entreprise française installée à Toulon.

6

Les modèles

301C 
ontiennent deux voies é
hantillonnant réellement à 1GHz. La fréquen
e d'é
hantillon-

6

La proximité du lieu de produ
tion s'est montrée être très intéressante pendant l'installation de 
e nouveau

type des FADC : les 
artes défaillantes étaient réparées ou rempla
ées sans au
un retard. On suppose que la


ompagnie ETEP a appré
iée également notre fa
ulté d'identi�er et analyser les pathologies, aidant ainsi au

développement de 
e modèle.
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nage fourni par un générateur d'impulsions externes a été abaissé à une fréquen
e avoisinant

de 940MHz. On s'est aperçu que 
e petit 
hangement de taux d'é
hantillonnage réduit 
onsi-

dérablement le nombre des évènements mal formés, résultat des erreurs de syn
hronisation.

Le signal digitisé (sur 1 o
tet) est sauvegardé dans un bu�er 
ir
ulaire de 2048 é
hantillons,

donnant une profondeur de mémoire su�sante pour la le
ture de signal �erenkov qui arrive

jusqu'à 800 ns avant le signal de dé
len
hement (
onsiderant le temps né
essaire pour la for-

mation du de
len
hement autour de 1µs). Ce bu�er 
onsiste en 8 mémoires distin
tes qui

reçoivent les données en alternan
e à un taux de 125MHz.

5.2.2 Calibration des FADC

La 
onversion d'un signal analogique en un temps aussi 
ourt que 1 ns n'est faisable que

par la 
omparaison dire
te ave
 un jeu de 
omparateurs en parallèle. Tandis que la pré
ision

relative du réglage de 
es seuils est su�sante, les di�éren
es entre les seuils voisins peut di�érer

largement de la valeur théorique d'un pas 1 dc ≈ 7mV. A 
ause des erreurs d'espa
ement des

seuils 
ertaines valeurs digitisées sont plus fréquentes que d'autres : 
e
i produit une signature


ara
téristique dans une voie donnée de FADC. Par
e qu'on ne dispose pas de la mesure

des valeurs absolues du jeu 
omplèt de seuils, 
et e�et ne peut pas être reproduit dans la

simulation.

A�n de modéliser 
orre
tement la réponse des FADC aux impulsions 
ourtes on doit 
onsi-

dérer la bande passante de son entrée. Sa limite supérieure de 500MHz (la valeur fourni par le
produ
teur) devient 
ritique pour les impulsion issues des photomultipli
ateurs ave
 un temps

de montée ≈ 2 ns. Heureusement l'os
illos
ope TEKTRONIX TDS 620B utilisé pour la 
ali-

bration est 
ara
térisé par la même bande passante don
 les e�ets de diminution de hauteur

des signaux due à leur élargissement devraient être équivalents dans les deux instruments.

Roland le Gallou a 
alibré les 
artes FADC ave
 une impulsion de 10 ns de largeur, pla
ée sur
un piédestal de 230mV. Le résultat moyen

a [mV] = −7.07 a [dc] + 70 (5.9)

ne di�ère du résultat de 
alibration par une tension 
ontinu que d'un petit 
hangement

du piédestal. Il est intéressant de noter qu'on a observé une diminution de gain de 3% suite à

l'augmentation du taux d'é
hantillonnage de 940 à 970MHz.

La valeur moyenne du signal sortant du déte
teur étant nulle à 
ause du 
ouplage 
apa
itif,

un piédestal 
onvenable est à ajouter pour qu'on obtienne une 
onversion 
orre
te des signaux

de basse amplitude. La sortie du splitter allant vers les FADCs est adaptée à 
et e�et, ave
 une

ampli�
ation supplémentaire d'un fa
teur ≈ 2. Pour le piédestal 
hoisi au niveau de 20 dc, la
gamme dynamique de 256 dc 
orrespond don
 à un signal entre 70mV et −825mV à l'entrée

du splitter.

Les impulsions d'un photoéle
tron Les FADCs peuvent etre aussi utilisés pour la 
ali-

bration en gain des photomultipli
ateurs. On 
her
he (dans des 
onditions de faible e
lairage)

des pi
s à un photoele
tron dans les données FADC. Nous obtenons ainsi dire
tement le fa
-

teur de 
onversion des pas 
odeur de FADC en nombre de photoéle
trons. En plus au
un

re-
âblage n'est né
essaire pour une telle 
alibration, autre avantage par rapport à 
elle ave


des dis
riminateurs. Par 
ontre le pas 
odeur (donnée par 5.9) est bien plus grand que le pas
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de réglage des seuils de dis
riminateurs et l'ampli�
ation dans le splitter est insu�sante à


ompenser 
ette di�éren
e.

7

Roland le Gallou a mis en oeuvre 
ette méthode de 
alibration ave
 des résultats 
om-

patibles à 
eux du paragraphe5.1.3, mais ave
 une résolution inférieure. Pour 
ette raison la


alibration des nouveaux photomultipli
ateurs (en 
as de rempla
ement ou pour des voies

supplementaires) est faite à l'aide des dis
riminateurs, la méthode dé
rite i
i restant une al-

ternative adaptée pour le monitoring de vieillissement des phototubes.

amplitude [mV]
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Fig. 5.7 � Corrélation entre l'amplitude et la surfa
e de pi
s à un photoele
tron retrouvés dans une

voie 
hoisie (I24) de données FADC prises à bas é
lairage. La haute tension est réglée de façon que

l'amplitude moyenne des impulsions d'un photoéle
tron soit égale à 50 mV. La pente (parametre p1)


orrespond à la largeur moyenne des 
es pi
s, la 
onstante p0 depend seulement du 
hoix de piedestal.

Malgré une pré
ision insu�sante, les données FADC o�rent une information plus ri
he sur

les impulsions de photoéle
trons uniques que les dis
riminateurs. L'é
hantillonnage des pi
s à

1 ns ne donne pas un nombre de points su�sant pour l'ajustement d'une fon
tion mais elle nous

permet d'estimer la surfa
e du pi
, 
. à d. la 
harge libérée par un photoéle
tron (exprimée en

dc). Cette valeur divisée par l'amplitude du pi
 donne une mesure de la largeur w du pi
 (voir

l'ajustement d'une fon
tion lineaire sur la �g. 5.7). Les pentes de 
et ajustement obtenues

pour toutes les voies montrent une distribution (�g. 5.8) 
entrée autour de w̄ ≈ 3.6 ns pro
he
de la largeur des impulsions obtenues à l'os
illos
ope. On 
on
lut que la bande passante des

FADCs produit les e�ets attendus et que les mesures à l'os
illos
ope sont 
ompatibles ave
 les

données digitisés.

Par 
ette méthode on aborde la 
alibration en 
harge qui nous o�re une 
onversion plus

pre
ise du signal digitisé en nombre des photoele
trons que la 
alibration en amplitude. Le

rapport entre l'amplitude d'un pi
 et la somme des amplitudes des impulsions de photoe-

7

On a 
onsideré aussi une version alternative du splitter ou le gain de la sortie de digitisation pouvait etre

augmenté, dans un but de 
alibration, jusq'à un fa
teur 10.
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Fig. 5.8 � La distribution de pentes obtenus par l'ajustement lineaire de la 
orrelation entre l'ampli-

tude et la surfa
e, selon la �g. 5.7.

le
tron unique qui forment 
e pi
 dépend de l'iso
hronisme des photoele
trons (le fa
teur

de sommation dis
uté en detail dans le 
hapitre suivant). Par 
ontre les surfa
es (i.e. les


harges) des impulsions peuvent etre sommées dire
tement ; en plus on devient insensible à

l'e�et d'elargissement des pi
s. Neanmoins, la variation du fa
teur de sommation est dominée

par la �u
tuation des amplitudes des impulsions de photoele
tron unique, qui a�e
te de la

meme fa
on la 
alibration en 
harge et en amplitude.

5.2.3 Piédestal

Le niveau de piédestal et sa �u
tuation sont estimés séparément pour 
haque prise de

données et 
haque voie. Ces paramètres sont importants dans la pro
édure de re
her
he des

pi
s, 
omme détaillé dans le 
hapitre suivant dédiée à l'analyse.

A�n d'obtenir une distribution des valeurs de piédestal non biaisée, on doit ex
lure les

régions a�e
tés par un quel
onque signal. Dans l'a
quisition normale, les pi
s �erenkov de-

vraient être 
entrés dans les fenêtres digitisées. Le piédestal est extrait des bins qui pré
edent

de 15 ∼ 20 ns le 
entre de la fenêtre ; les valeurs à droite du pi
 prin
ipal risquent d'être

in�uen
ées par les afterpulses

8

dans le phototube.

Le piédestal peut être 
al
ulé d'une autre fa
on à partir des é
hantillons ne 
ontenant que

de bruit de fond, enregistré dans des intervalles aléatoires (ave
 un dé
len
hement logi
iel).

Cette methode permet de réduire la taille des fenêtres digitisées (et don
 le temps mort du à

la le
ture des données ainsi que la taille sur le disque). Une telle rédu
tion est envisagée une

fois les problèmes de pi
s mal positionnés (dis
utés dans le paragraphe 6.1.2) résolus.

Dans les 
onditions expérimentales habituelles (un taux de photoéle
trons du fond de

l'ordre du 1GHz) la distribution des valeurs des piédestaux peut être assimilée à une gaussienne

asymétrique. Sa largeur à gau
he étant plus petite que 
elle à droite (à 
ause de la forme

pointue des impulsions de photoéle
tron), la valeur moyenne de 
ette distribution se trouve

au dessus de son maximum. La �g. 5.9 
ompare 
es distributions pour les données réelles et

simulées.

La valeur moyenne étant arbitraire (dépendant du niveau de piédestal ajouté dans le

8

Ce sont les pi
s de faible amplitude 
rées par des ions émis pendant l'événement prin
ipal.
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Fig. 5.9 � la distribution des valeurs digitisées (de piedestaux) d'une voie 
hoisie, à gau
he : pour

l'a
quisition réelle (Crabe près du transit) ; à droite : pour les données simulés 
al
ulées pour la même

orientation du téles
ope. L'histogramme du piédestal réel ne peut pas être ajusté dire
tement à 
ause

de la signature du FADC 
orrespondant : Mathieu de Naurois dans son analyse a 
hoisi de lisser une

telle distribution par la 
onvolution ave
 une gaussienne dont la largeur est déduite après l'ajustement.

splitter), 
e n'est que la largeur (à droite ou à gau
he) qui est liée au taux des photoéle
trons

n. La variation du piédestal σ2
, 
al
ulée 
omme le 
arré de la demi-largeur à droite, devrait

être proportionelle à 
e taux et aussi (par la formule 5.1) au 
ourant i.

En e�et, toutes les voies (ou presque) montrent une nette relation linéaire entre 
es deux

variables lorsque l'intensité de lumière du 
iel no
turne varie (�g. 5.10). Les paramètres d'un

ajustement linéaire de σ2
(exprimé en photoéle
trons) en fon
tion de i/A (
ourant divisé par

l'amplitude moyenne A a�n de le 
orriger pour les variations de gain entre les observations)

des 39 voies sont histogrammés au �g. 5.11. La 
onstante σ2
e de l'ajustement linéaire, qui est

attribuée au bruit d'éle
tronique, peut varier largement pour les di�érentes voies.

9

Comme le

montre la �g. 5.12, la dépendan
e linéaire de σ2
ave
 le taux de photoéle
trons n

σ2 = σ2
e + c i/A = σ2

e + c nw/RG = a+ bn (5.10)

est reproduit dans la simulation. La �gure 5.13 montre que pour des évenements simulés la

pente b est en e�et proportionelle à la valeur w = gGR/A (
orrespondant à la largeur des

impulsions utilisées pour la génération du bruit de fond). Dans 
e graphique on obtiennt le

rapport b/w ≈ 0.8 est plus petit que la valeur moyenne experimentale du fa
teur c/RG ≈ 1.2,
issu de la distribution sur la �g. 5.11. Cette di�éren
e peut être attribuée à une valeur de RG
plus grande que 5 kΩ nominal. Heureusement, elle n'a�e
te pas les résultats de la simulation,

la 
alibration des déte
teurs étant faite après les pré-ampli�
ateurs.

9

Le 
as de voie G15 (absente dans la distribution des parametres ajustés) est un peu spe
ial : l'intensité de 
e

bruit 
hange en alternan
e entre deux niveaux. On explique 
et e�et par une sour
e supplementaire de bruit

ele
tronique qui s'ajoute par intermitten
e au dessus du piedestal.
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Fig. 5.10 � La relation entre le 
ourant (divisé par l'amplitude d'un phtoele
tron pour le gain 
hoisi)

et la variation du piédestal (en unités de photoéle
tron) au 
arré pour un ensemble d'a
quisitions et

une voie de digitisation 
hoisie.
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Fig. 5.11 � Résultats de l'ajustement linéaire de la relation montrée sur la �gure pré
édente : les

distributions de la pente et la 
onstante pour les 40 déte
teurs.



CHAPITRE 5. ÉLECTRONIQUE 90

illumin. [p.e./ns]
0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5 4 4.5 5

]
2

 [
p

.e
.

2 σ

0

2

4

6

8

10

12

14

16

18

20

Chi2 / ndf = 0.07344 / 8

 1.224 ±p0       = 0.2503 

 0.555 ±p1       = 3.111 

Pulse 3.3 ns

Chi2 / ndf = 0.07344 / 8

 1.224 ±p0       = 0.2503 

 0.555 ±p1       = 3.111 

Fig. 5.12 � Relation similaire à la �g. 5.10, mais pour des données simulées : ajustement linéaire

entre le taux de photoéle
trons simulés et la variation du piédestal (au 
arré).
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Fig. 5.13 � Le 
oe�
ient de proportionnalité b entre σ2
et n (pour le bruit de fond simulé) en fon
tion

de w (width, le rapport entre la 
harge et l'amplitude de l'impulsion d'un photoéle
tron).
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5.2.3.1 Bruit de fond du 
iel

Le taux n de photoéle
trons du fond dépend de l'intensité de la lumière du 
iel no
turne

et de l'e�
a
ité de 
olle
tion de l'optique de CELESTE, estimée à l'aide de la simulation.

Quand le premier varie largement ave
 les 
onditions météorologiques (ainsi que le nombre

des étoiles dans le 
hamp de vue), le dernier 
hange ave
 la dire
tion de pointée, produisant

des di�éren
es observées dans la 
ontamination des données par le bruit de fond.

Une 
omposante supplémentaire de lumière di�use provient de la ré�e
tion des photons

par le sol autour des héliostats. Sa 
ontribution réduit la variation des 
ourants mesurés en

fon
tion de la dire
tion de pointée (l'e
lairage des phototubes depend pri
ipalement de la

surfa
e projetée des heliostats).

La ré�e
tivité du sol n'est pas du tout 
onstante (les 
ourants peuvent monter d'un fa
teur

≈ 3 quand la neige frai
he tombe sur le 
hamp) mais pour nos 
onsidérations nous prendrons

une valeur moyenne pour l'albedo autour de 0.3 (pour des 
onditions sans neige). Simulant

la transmission de 
ette lumière parasite à travers l'optique se
ondaire on estime le taux

total des photoéle
trons du fond entre 1.2 et 2.2 p.e.ns−1
(la limite inferieure 
orresponde aux


onditions optimales à l'observation, la limite superieure aux observations fortement perturbés

par le bruit).

La �u
tuation du piédestal dans les données réelles varie (voir la �g. 5.10 pour une voie


hoisie) entre 5 et 10 p.e.2. Selon la �g. 5.12 (obtenu à partir de la simulation ave
 les impulsions

de 3.3 ns) le taux des photoéle
trons 
orrespondant devrait être entre 1.5 et 3.0 p.e.ns−1
, en

desa

ord ave
 les estimation dire
tes 
i-dessus. Pour les impulsions plus larges (de 5.0 ns), on
arrive à la même �u
tuation ave
 les taux entre 1.0 et 2.0 p.e.ns−1

. On peut don
 proposer

une modi�
ation des paramètres obtenus par les mesures dire
tes a�n de pouvoir simuler le

bruit de fond plus 
onforme aux données réelles.

5.2.3.2 Simulation du bruit de fond

La 
ontamination par le bruit de fond est un des problèmes majeurs des expérien
es à

grande surfa
e 
omme CELESTE, et don
 sa simulation 
orre
te est essentielle pour une


omparaison non biaisée aux données réelles. La �u
tuation des piedestaux a un impa
t dire
t

sur la possibilité de trouver le signal �erenkov dans des données FADC.

Bruit des photoéle
trons Dans la simulation de l'éle
tronique, 
haque déte
teur a une

forme d'impulsion asso
iée (
orrespondant à l'émission d'un photoéle
tron), qui a son propre

temps de montée et de des
ente. La largeur des impulsions est 
onstante tandis que ses am-

plitudes �u
tuent autour de la valeur moyenne donnée par la formule 5.8. Le temps de transit

varie aussi dans un 
ertain intervalle mais 
e
i n'a pas de 
onséquen
es pour l'arrivée aléatoire

des impulsions de photoéle
trons du fond. Le 
ouplage 
apa
itif bran
hé au photomultipli
a-

teur ne 
hange pas la forme d'impulsion de façon signi�
ative, grâ
e à la grande valeur de la


onstante RC. Il produit une longue queue négative10 qui dé
roît 
omme b exp(−(t− t1)/RC)
après avoir passé le point le plus bas à t1. Ayant la même surfa
e S (ave
 le signe opposé)

que la partie positive du pi
, l'amplitude de 
ette queue vaut à peu près b = S/RC. Pour les
valeurs typiques de la surfa
e de l'impulsion d'un photoéle
tron à la tension nominale, et une


onstante RC des plusieurs 
entaines de nanose
ondes, on obtient b de l'ordre de 10−4 V (1%

10

Rigoureusement, l'impulsion d'un photoéle
tron est un signal négatif (le résultat d'une 
as
ade d'éle
trons) et

sa queue est positive, mais nous adoptons la notation inverse a�n d'avoir les pi
s situés au-dessus de zéro.
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de l'amplitude positive de l'impulsion). Pour 
ette raison il n'est pas possible de mesurer la

queue dire
tement ; la superposition des multiples queues donne un dépla
ement du piédestal

si le temps moyen entre les pi
s est plus petite que la 
onstante RC.
La queue ne devient mesurable qu'en 
as d'un grand nombre de photon tombant presque

simultanément sur la photo
athode. A�n d'obtenir les paramètres 
orre
ts de 
ette queue il

nous faudrait un é
art temporel des photons négligeable, 
e qui n'est pas le 
as pour des

évènements �erenkov ou évènements produits par des sour
es arti�
ielles (
omme un laser

pulsé). Takashi Sako (Palaiseau) a développé une méthode originale, qui utilise les photons

émis par les muons traversant les 
�nes de Winston. L'entrée des 
�nes étant 
ouvert par des


a
hes, les photons produits par l'e�et �erenkov dans le verre est la seule lumière qui entre

dans le phototube. Un tel é
lair extrêmement 
ourt produit à la sortie du photomultipli
a-

teur un signal qui appro
he l'impulsion d'un photoéle
tron ; il fut adopté par Takashi Sako

dans la pro
édure de padding (dé
rite dans le 
hapitre suivant). Dans son modèle la partie

dé
roissante de l'impulsion est la 
ombinaison de deux exponentielles, une ave
 l'amplitude

positive et l'autre, responsable de la queue, ave
 l'amplitude négative. La paramétrisation de


ette dernière donne la valeur de la 
onstante du 
ouplage 
apa
itif RC ≈ 380 ns.
La simulation de l'impulsion entière aurait besoin d'une fenêtre de plusieurs mi
rose
ondes

de largeur. A�n de réduire le temps de 
al
ul né
essaire 
ette fenêtre est é
ourtée à environ

300 ns et le reste de la queue (dont la surfa
e est s2) est traité 
omme un dépla
ement du

piédestal. Pour un taux moyen n de photoéle
trons du fond 
e dépla
ement est

p =

∫

b e−(t−t1)/RC n dt = ns2.

Comme le nombre de photoéle
trons générés en temps RC varie ave
 une dispersion σn =√
nRC, le dépla
ement du piédestal devrait varier aussi ave
 une dispersion σp ≈

√
nRC s2/RC =

p/
√
nRC.
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Fig. 5.14 � a gau
he : la distribution des valeurs mesurées à l'os
illos
ope pour la voie H25 à 1500 V ;

a droite : la fon
tion d'auto
orrélation du piédestal obtenue pour la même mesure.

Bruit éle
tronique Plusieurs 
omposantes dans le 
haîne du déte
teur (notamment les am-

pli�
ateurs) présentent des sour
es de bruit dit d'éle
tronique, qu'on peut fa
ilement observer
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sur l'os
illos
ope. Dans la simulation 
e bruit est assimilé à des impulsions de faible amplitude,

positive ou négative, dont la forme est gaussienne. Le taux et amplitude moyenne peuvent être

déduits des données d'os
illos
ope prises au 
ours de la 
allibration (par. 5.1.2) en dehors des

pi
s de photoéle
trons. L'histogramme des tensions de 
haque é
hantillon est représenté sur la

�g. 5.14. Le pi
 est du au bruit éle
tronique et sa largeur liée à ses �u
tuations dépend peu de

la haute tension. Les points situés à droite du pi
 prin
ipal sont du à des impulsions générées

par des photoéle
trons.

La 
ombinaison de toutes les mesures de la voie H25 donne une largeur moyenne du pi


prin
ipal σ̄e = 2.9 ± 0.5mV, tandis que la voie H13, apparemment bien plus bruitée, donne

σ̄e = 5.1 ± 0.5mV.

La �gure voisine montre la fon
tion d'auto
orrellation 
al
ulée seulement en dehors des

pi
s �erenkov. La largeur de 
ette fon
tion fournit l'information prin
ipale sur la largeur des

impulsions qui forment le bruit d'éle
tronique. Selon les simulations, la fon
tion d'auto
orrela-

tion, qui peut être ajustée par une gaussienne de demi-largeur τcorr ≈ 0.4 ns, 
orrespond à des

signaux de 1.0 ∼ 1.2 ns large (i
i, la dépendan
e de τcorr ave
 la largeur des pi
s utilisés dans

la simulation n'est pas très forte). La partie droite de la fon
tion d'auto
orrelation révèle une


omposante périodique dans le bruit d'éle
tronique dont la période est τper ≈ 1.3 ns (en
ore

plus pronon
é dans la voie H13). Cependant, 
ette 
omposante d'origine in
onnue n'était pas

in
lue dans la simulation.

La 
onnaissan
e de 
ette largeur des impulsions gaussiennes nous permet d'e�e
tuer des

simulations né
essaires pour établir la relation entre la �u
tuation du piédestal σ̄e, l'amplitude

a et le taux ne (en GHz) de 
es impulsions, les deux derniers paramètres étant in
onnus :

σ̄e = 0.19mV + 0.80 a
√
ne.

Pour a = 1.0mV (a
tuellement un 
hoix arbitraire, qui n'a pas des 
onséquen
es appa-

rentes dans les données simulées) la valeur σ̄e = 2.9mV (pour la voie H25) donne ne = 3.4GHz.

5.2.4 Fon
tion d'auto
orrélation

En plus de la mesure dire
te du pro�l des impulsions issues de photomultipli
ateurs, dé
rite

dans le paragraphe 5.1.2.1, il existe des méthodes indire
tes de 
omparaison des 
ara
téris-

tiques temporelles entre la simulation et les données réelles. L'avantage de 
ette appro
he est

qu'on utilise l'ensemble du dispositif dans la 
on�guration identique à 
elle de l'a
quisition

normale. La fon
tion d'auto
orrélation permet (en 
omplément de la distribution de piédestal

dis
utée 
i-dessus) une véri�
ation très utile du réalisme du modèle de bruit de fond issu de

la simulation.

Selon le raisonnement de Mathieu de Naurois en [20, page 206℄, à 
ause de la queue

exponentielle (qui est 
ommune de toutes formes d'impulsions 
onsidérés jusqu'i
i), la fon
tion

d'auto
orrélation a la forme suivante :

d(t) = D (t+ τ) exp(−t/τ), (5.11)

où τ est le temps 
ara
téristique de dé
roissan
e de 
ette queue. Nous ajustons 
ette forme

aux fon
tions obtenues pour la simulation de bruit de fond sous les 
onditions diverses (�g.

5.15).

Le paramètre τ de la fon
tion 5.11 est quasiment insensible au taux de bruit ou son am-

plitude ; par 
ontre, il est proportionnel (au 
arré) à la largeur des impulsions utilisés dans
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Fig. 5.15 � Exemples de fon
tion d'auto
orrélation obtenues à partir de données réelles (la partie

avant la position attendue du pi
 ) et les données simulées pour le bruit de fond pur : le bruit éle
tro-

nique et le bruit de photoéle
trons (la forme � gaus+expo �) des impulsions de largeurs entre 2.9 ns
et 5.9 ns respe
tivement.
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Fig. 5.16 � Paramètre τ de fon
tion d'auto
orrélation en fon
tion de la largeur w des impulsions. La

fon
tion ajustée 
orresponde à la relation τ2p0 + p1 = w ; les valeurs obtenues pour des donnés réelles

τ ≈ 2.6 ∼ 2.9 ns 
orrespondent i
i à w ≈ 5 ∼ 6 ns.
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la génération de bruit (voir la �g. 5.16). Sur 
ette �gure, la fon
tion ajustée au résultats de

la simulation permet d'estimer la largeur w des impulsions qui nous donne le même temps

τ d'auto
orrelation que dans les données expérimentales. On 
onstate (
omme dans le pa-

ragraphe pré
édente) que 
ette 
ara
teristique est mieux reproduite ave
 les impulsions plus

larges (entre 5 et 6 ns). Nous remettons la résolution de 
e problème au 
hapitre suivant.

5.3 Dé
len
hement

Le système de dé
len
hement de l'expérien
e CELESTE fut étudié de façon d'atteindre

le seuil le plus bas possible. Dans le 
hapitre présentant les prin
ipes de déte
tion des gerbes

atmosphériques nous avons démontré les avantages du système analogique par rapport au

modèle logique. Malheureusement, le nombre des retards analogiques disponibles sur le mar
hé,


apables de retarder un signal sans trop de déformation, est très limité et son prix assez

prohibitif, en 
omparaison ave
 l'o�re abondante des retards logiques (
e sont des générateurs

de portes ave
 largeur et retard programmables). De plus, la dynamique des retards logiques

est plusieurs fois plus grande que 
elle des retards analogiques disponibles (de l'ordre de

100 ns). Cette valeur ne su�t pas à 
ompenser les di�éren
es de temps d'arrivée de signaux des

héliostats les plus éloignés. Pour la taille du 
hamp entier d'héliostats (la distan
e l ≈ 300m)

la formule

∆t = (l/c) sin ∆α ≈ 1µs sin ∆α

nous donne un angle de vue ∆α très limité. Ce problème a été résolu par une partition du


hamp en plusieurs groupes d'héliostats (ave
 une taille l < 130m) : les retards né
essaires

pour observer la zone de 30◦ autour du zénith sont ainsi réduits à t < 215 ns.
Dans 
haque groupe 
es di�éren
es de temps d'arrivée des signaux (le pro
essus qu'on

appelle mise-en-temps) sont 
orrigées à deux niveaux (
omme montré sur la �g. 5.1) par la


ombinaison de retards et sommateurs qui forment le module de dé
len
hement. Cha
un de 
es

modules (équipé d'un dis
riminateur) représente un système de dé
len
hement lo
al purement

analogique ; le dé
len
hement global est la 
oïn
iden
e d'un 
ertain nombre de dé
len
hements

de groupes.

Dans les deux premières phases de la 
onstru
tion de CELESTE, 
ontenants 18 et 40

héliostats, 
haque groupe a englobée 6 et 8 déte
teurs respe
tivement ; le projet de 9 voies par

module était don
 une extrapolation 
onvenable. Dans la phase a
tuelle des 54 héliostats on est

arrivé à la limite de 
e modèle : il serait plus propi
e pour atteindre le seuil de dé
len
hement

le plus bas possible d'agrandir les groupes plut�t qu'augmenter le nombre des groupes au

delà de six.

11

Néanmoins, les voies de déte
tion supplémentaires ne doivent pas for
ement être

in
luses dans le dé
len
hement.

L'empla
ement de la zone de 
iel observable dépend aussi du 
hoix des retards �xes, situés

entre le splitter et les modules de dé
len
hement, qui devraient 
ompenser les di�éren
es

entre les distan
es des héliostats de l'optique se
ondaire (parmi les déte
teurs d'un groupe).

L'augmentation de 
es retards dépla
e la zone observable vers le sud (les dé
linaisons plus

petites). Dans 
ette dire
tion on pro�te aussi d'une e�
a
ité de 
olle
tion plus élevée de

l'optique primaire. Mais 
omme montré sur la �g. 5.17, les retards �xes a
tuellement utilisés

n'atteignent pas les valeurs théoriques pour la 
orre
tion de temps de transmission, même

pour une sour
e au zénith. Évidemment, on évite l'usage ex
essif des retards �xes à 
ause de

11

Mais les groupes plus petits permettent d'observer une zone du 
iel plus large (les sour
es qui passent à des

angles zénithaux > 30◦
).
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l'atténuation du signal dans le 
âble (environs 14% dans 100 ns du 
âble 
oaxial utilisé). Par


ontre l'expérien
e STACEE, où le signal est retardé déjà dans sa forme logique, est équipée

d'un jeu de retards �xes qui favorisent pleinement la dire
tion de l'e�
a
ité de 
olle
tion

maximale.
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Fig. 5.17 � Retards �xes : 
haque voie de dé
len
hement est représentée par un symbole selon

le groupe auquel il appartient. Sur l'axe horizontal on donne la valeur de son retard �xe (après la

soustra
tion de la valeur minimale de retards �xes dans le groupe donné). Sur l'axe verti
al on 
ompare


ette valeur ave
 le retard théorique 
al
ulé à partir de la di�éren
e des 
hemins optiques en passant

par di�érents héliostats, pour un sour
e au zénith. On voit bien à quel niveau la 
ompensation par les

retards �xes est insu�sante.

5.3.1 Module de dé
len
hement

Cha
un des six modules de dé
len
hement, étudiés et 
onstruits au laboratoire du CENBG,


ontient 12 
artes de retards analogiques réglables de 0 à 127 ns par pas de 1 ns. La gamme

dynamique du module entier est le double de 
ette valeur 
ar la mise-en-temps des signaux

est faite à deux niveaux. Neuf 
artes sont bran
hées à 
ha
une des entrées du module, les trois


artes restantes sont utilisées à un deuxième niveau pour la mise-en-temps des signaux dans

les sous-groupes, résultat de la sommation des voies par trois.

Le prin
ipe de 
es 
artes est une simple série de 7 paires de 
âbles et atténuateurs, qui

sont bran
hées alternativement à l'aide des 
ommutateurs. Les paramètres des atténuateurs

sont 
hoisis a�n d'égaliser l'atténuation de deux 
omposantes de 
haque paire, tandis que la

di�éren
e des temps de transit de la paire i est 2i−1 ns (i entre 1 et 7). En réalité, seulement les

trois 
âbles les plus longs sont 
omplétés par un atténuateur approprié (on néglige l'atténuation

dans les 
âbles de la longueur inférieure à 10 ns).
La 
ommutation des 
âbles et des atténuateurs nous permet de régler le retard de la 
arte

donnée ave
 un pas de 1 ns, tout en gardant son atténuation approximativement 
onstante.
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Calibration, atténuation et élargissement

La première 
omparaison des valeurs réelles et théoriques des retards et des atténuations

de 
es 
artes a été faite au laboratoire du CENBG, lieu de 
onstru
tion de 
es modules, sous la

supervision de Jean Quebert. Les résultats obtenus (mesurés pour les 
artes des trois premiers

modules de dé
len
hement) sont en a

ord ave
 une variation linéaire du retard 
hoisi. La

pente légèrement négative (≈ −10−4
) du fa
teur d'atténuation en fon
tion du retard donne

une di�éren
e de 7% entre l'atténuation du retard le plus 
ourt et du plus long.

Les mesures ont été poursuivies sur le site pour l'ensemble des modules de dé
len
hement.

Les sommateurs (trois au niveau des sous-groupes et un pour la somme � générale �) ont une

atténuation intrinsèque estimée à 0.92. Une sortie externe permet une surveillan
e du signal

sommé. Malheureusement, il n'est pas identique au signal qui entre dans le dis
riminateur,

déformé par un ampli�
ateur opérationnel BUFF601AP, située avant le dis
riminateur. Le

signal est réduit par un fa
teur 0.9 environ [29, p. 89℄, mais l'in
ertitude de 
ette mesure nous

empê
he d'utiliser 
ette sortie 
omme un moyen de 
alibration �able.

Philippe Bruel a adopté une méthode qui 
ombine la mesure de l'atténuation globale du

module de dé
len
hement et la 
alibration des dis
riminateurs dans 
haque module. La valeur

γi sth + δi donne l'amplitude du signal qui dé
len
he le module i pour un seuil sth donné en

dc. Mais 
ette méthode ne nous donne qu'une seule paire de paramètres γi, δi pour 
haque
module, négligeant les di�éren
es entre les voies. Les mesures détaillées au laboratoire ont

démontrées que 
es di�éren
es sont moins importantes que la variation de l'atténuation ave


le retard 
hoisi. On estime la pré
ision �nale de 
ette 
alibration inférieure à 10%.

Pour les 6 modules utilisés en 
e moment dans le système de dé
len
hement la pente

mesurée est γi = 6 ∼ 8.5mV/dc. Ave
 un gain des photomultipli
ateurs moyen 
hoisi à

≈ 10mV/p.e. et le gain du splitter 0.81 un pas de dis
riminateur 
orresponde à 0.7 ∼ 1.1 p.e.
Ave
 un seuil typique entre 30 et 40 p.e. par groupe on utilise don
 une partie relativement

petite de la gamme de dis
riminateur (127 dc).

Malheureusement, 
es résultats dépendent de la forme de l'impulsion utilisée dans la 
ali-

bration. Les atténuateurs ne 
ompensent 
orre
tement l'atténuation dans les 
âbles que pour

une largeur d'impulsion 
hoisie (pendant la 
onstru
tion des 
artes). Cette dépendan
e donne

un élargissement du signal qui devient important dans les 
âbles les plus longs. Cet e�et

étant absent dans les atténuateurs, la 
ompensation par 
es derniers est insu�sante pour des

impulsions plus étroites que 
elles utilisées à la 
alibration (≈ 5 ns), et vi
e versa.

Nous avons 
omparé deux modèles pour 
al
uler l'élargissement à travers une série de


âbles et autres 
omposantes dans le système de dé
len
hement. Le premier modèle exprime

l'élargissement 
omme le rapport de la largeur �nale et initiale

f = w2/w2
0 − 1. (5.12)

Ce fa
teur étant proportionnel à la longueur du 
âble, on obtient pour l'élargissement de

modules de dé
len
hement

w = w0

√

γ t+ δ,

où t est le retard appliquée au module. Ce modèle est plut�t empirique 
ar il ne permet

pas un en
haînement 
orre
te des 
âbles (la 
ondition d'additivité).

12

12

Ce
i veut dire que l'élargissement dans deux 
âbles de la longueur t1 et t2 est égale à 
e d'un seul 
âble de la

longueur t1 + t2.
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Dans le deuxième modèle l'élargissement est 
al
ulé par l'addition (au 
arré) des termes


orrespondants aux di�érents éléments

w2 = w2
0 + δ2 (5.13)

Si le terme δ2 est proportionnel à la longueur du 
âble, 
e modèle a

omplit la 
ondition

d'additivité. L'avantage de 
e modèle est que la formule 5.13 reproduit exa
tement la simula-

tion de l'élargissement (d'un signal gaussien) obtenu par la 
onvolution ave
 une gaussienne

de la largeur δ.

Les �gures 5.18 et 5.19 présentent la 
omparaison de 
es deux modèles : l'élargissement


al
ulé selon les formules 5.12 et 5.13 est mesuré pour trois largeurs di�érentes et des retards

balayant toute la gamme du module de dé
len
hement (soit deux fois 
elle de la 
arte unique).

Les modèles prédisent des 
ourbes identiques pour 
es trois impulsions : nous voyons que

ni l'un ni l'autre modèle n'est en a

ord ave
 les données mesurées. Dans le deuxième 
as

les di�éren
es entre les 
ourbes augmentent ave
 le retard appliqué. De plus l'évolution de

δ2 ave
 le retard est plus quadratique que linéaire. Néanmoins (pour des raisons pratiques

données dans le paragraphe pré
édant) nous avons appliqué 
e modèle dans la simulation de

l'éle
tronique. La valeur de δ2 est 
al
ulé par une formule du deuxième degré en t dont les

oe�
ients sont des moyennes des paramètres de trois 
ourbes de la �g. 5.19.
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Fig. 5.18 � Le fa
teur d'élargissement f (dé�ni par l'eq. 5.12) dans le module de dé
len
hement pour

trois largeurs d'impulsion inje
tée, en fon
tion du retard appliqué.
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Fig. 5.19 � Les mêmes données analysés selon la formule 5.13 (la di�éren
e δ2 des largeurs au 
arrée).

5.3.1.1 Les pathologies

La sortie logique de 
haque module (après le dis
riminateur) est divisée en deux voies :

une voie dire
te Q et une voie 
omplémentaire Q̄. Tandis que 
ette dernière est prise dans la
dé
ision de dé
len
hement, la voie dire
te est bran
hée sur la 
arte des é
helles qui enregistrent

le taux de dé
len
hement de 
haque groupe. Dans 
es données é
helles on a dé
ouvert un

phénomène énigmatique baptisé � mâ
hi
oulis �, vraisemblablement le résultat d'un défaut

dans la mise-en-temps des signaux. Il 
onsiste en une variation brusque et périodique du taux

de 
omptage, le plus souvent une alternan
e de deux niveaux de taux : l'e�et était observé

à l'époque ave
 un intensité variable dans tous les groupes de dé
len
hement. La périodi
ité

présentait la 
lef essentielle de 
e mystère 
ar 
es 
hangements était 
orrélés à la 
ommutation

de 
ertains relais dans les 
artes, suite à l'évolution du retard appliqué au 
ours de suivi de


ertaines sour
es.

13

Le point le plus étrange 
onsistait dans le fait que plusieurs modules 
on
ernés ont été

véri�é profondément au laboratoire sans au
un signe d'une pathologie possible. Finalement

on a trouvé que 
ertains relais sou�raient de mauvais 
onta
ts résultant de soudure dé
ollée

pendant le transport. Le défaut a e�e
tivement disparu suite à un nouvelle soudure de toutes

les 
artes.

13

Le pro�l des � mâ
hi
oulis � devenait plus 
omplexe si plusieurs relais étaient a�e
tés dans le même module.
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5.3.2 Le système de 
oïn
iden
e

La partie logique du système de dé
len
hement de CELESTE est jusqu'i
i assuré par deux


artes VME : le générateur de portes programmables (CAEN V486) et le module majoritaire

(CAEN V495). Cette solution 
onvient bien quant à la �abilité des produits 
ommer
iaux mais

ne 
orrespond pas vraiment à nos besoins en 
e qui 
on
erne le temps mort et la signature de

multipli
ité.

5.3.2.1 Le générateur de porte

Le retard du modèle de générateur V486 est réglable par pas d'environ 2 ns (jusqu'à

255 pas), le retard minimal étant ≈ 120 ns (
ette valeur s'ajoute simplement au temps né-


essaire pour la formation du dé
len
hement mais elle ne dégrade pas la 
apa
ité de mise-en-

temps). Pour la largeur de la porte générée (réglable par pas de 2 ns) la valeur minimale de

≈ 14 ns présente une limitation plus importante : notre maîtrise a
tuelle de la mise-en-temps

nous permettrait de 
hoisir une porte de 
oïn
iden
e plus étroite que tp = 15ns utilisée pour
l'instant (et gagner ainsi sur le bruit de fond). Mais le désavantage le plus 
ru
ial de 
e géné-

rateur est son temps mort qui est une 
ontribution importante au temps mort du système de

dé
len
hement 
omplet. Selon des études détaillées de Roland Le Gallou (Bordeaux), le temps

mort se 
ompose de deux parties :

� le temps entre l'arrivée du signal et la génération de la porte tr +tp pendant lequel au
un
signal suivant n'est pas traité ;

� le temps de rétablissement de 150 ns après l'émission de la porte : la génération de la

porte suivante est possible mais ave
 un retard biaisé d'une valeur ≈ 0.2 tl, où tl est le
temps restant avant la �n de 
ette période ; 
onsidérant qu'une erreur de mise-en-temps

des portes (le réglage des retards logiques) supérieure à 10 ns empê
he la 
oïn
iden
e,

le groupe 
on
erné est éliminé de la dé
ision de dé
len
hement pendant te ≈ 100 ns
supplémentaires.

L'e�et de 
e temps mort sur le taux de dé
len
hement global est di�
ile à estimer. N'ayant

au
une mesure du taux de dé
len
hements de groupe a

eptés (
. à d. pour lesquels la porte est

générée 
orre
tement) le nombre des évènements perdus à 
ause du temps mort des générateurs

de porte doit être déduit du taux fg des dé
len
hements de groupe formées (mesuré par les

é
helles). La fra
tion de � temps de vie � de générateur de porte i est

εi = (1 + fgi(tri + tp + te))
−1;


e temps pour la 
oïn
iden
e est la valeur moyenne de tous produits εiεj ...εk possibles, dont

le nombre des éléments est donné par la multipli
ité exigée.

La sensibilité élevée du taux fg aux variations de niveau de bruit de fond de 
iel (
ausées

par les e�ets atmosphériques) produit aussi des variations importantes du temps mort de

dé
len
hement global.

5.3.2.2 Majorité

Le voteur majoritaire V495 base la dé
ision de 
oïn
iden
e sur un pro
essus de soi-disant

� re
her
he de dessin � (pattern sear
h). La mémoire de 
e module est organisée de façon

que 
haque 
ombinaison de n signaux à l'entrée (sous forme binaire, i.e. une séquen
e de 0

et 1) remplisse une ligne de tableau, qui a pour valeur la valeur 1 ou 0 si 
ette 
ombinaison



101 5.4. A
quisition

satisfait la 
ondition de dé
len
hement ou pas. Comme le signal à la sortie (qui reprend la

ligne du tableau 
orrespondant à la 
ombinaison à l'entrée) est a
tualisé ave
 une période de

5 ns, le temps moyen entre la formation de la 
oïn
iden
e et sa reprise à la sortie du voteur

majoritaire est 2.5 ns. On peut 
onsidérer 
ette valeur 
omme la durée minimale de 
oïn
iden
e

du nombre exigé de portes. E�e
tivement, la largeur tp des portes générées peut être réduit

par 
ette valeur dans les expressions analytiques estimant le taux de dé
len
hement.

14

En théorie, le dessin logique qui a produit le dé
len
hement pourrait être enregistré pour


haque évènement. Cette information nous révélerait la fréquen
e ave
 laquelle 
haque groupe


ontribue au dé
len
hement global ainsi que la fra
tion des évènements de la multipli
ité m/n.
Cette dernière est importante pour l'estimation 
orre
te du temps mort dis
uté à la �n du

paragraphe pré
édent. Malheureusement le module a
tuel ne permet pas l'enregistrement de


e dessin � 
e
i doit être amélioré ave
 le nouveau système de 
oïn
iden
e. Pour l'instant 
e

dessin peut être re
onstruit à posteriori à partir de signaux digitisés de la sortie analogique

de 
haque module de dé
len
hement.

5.4 A
quisition

Les 
artes du système de 
oïn
iden
e étant rangées dans le même 
hâssis que 
elles des

dis
riminateur et des é
helles, le même 
ontr�leur de type Motorola est responsable de la

le
ture des é
helles et initialisation des retards logiques. Il pilote le réglage des retards et

seuils des dis
riminateurs dans les modules de dé
len
hement (bran
hés via des ports série

RS 232). Finalement 
e 
ontr�leur (désigné Lynx Maître pour son r�le 
entral dans l'a
quisi-

tion) 
ommunique aussi ave
 la 
arte GPS qui assure la datation pré
ise (à 1 ns) de 
haque

évènement.

Les autres 
hâssis VME de l'installation de CELESTE sont dédiés aux 
artes FADC. Jus-

qu'à 10 
artes peuvent être rangés dans le même 
hâssis de telle sorte qu'entre deux 
artes

voisines reste une pla
e vide, a�n d'assurer une 
ir
ulation d'air su�sante pour le refroidis-

sement de 
es 
artes. Le nombre des voies de digitisation par 
hâssis (jusqu'à 20 pour deux

voies par une 
arte ETEP) détermine aussi le temps né
essaire pour la le
ture et transmission

des données (travail des 
ontr�leurs dénommés Lynx Es
laves). À l'opposé du temps mort de

dé
len
hement, le temps mort d'a
quisition est 
al
ulé en 
ontinu par 
omparaison du taux

des évènements dé
len
hés et le taux des évènements lus.

5.4.1 Syn
hronisation

Une 
oïn
iden
e trouvée, le signal de dé
len
hement doit être distribué entre les FADCs

pour arrêter la digitisation ; ensuite une instru
tion est transmise aux 
ontr�leurs de 
haque


hâssis pour 
ommen
er la le
ture de la partie donnée de la mémoire FADC. Cette fenêtre

de mémoire est repérée par rapport à l'endroit des derniers é
hantillons digitisés ; la syn
hro-

nisation parfaite du signal d'arrêt entre les 
artes FADC est don
 
ru
iale pour un repérage

pré
is de 
ette fenêtre, qui se traduit en pré
ision temporelle des données analysés.

15

Le module

14

Dans la simulation, la durée de 
oïn
iden
e exigé est tirée aléatoirement entre 0 et 5 ns.
15

C'est le temps relatif entre les voies de digitisation qui nous intéresse pour la re
onstru
tion du front de gerbe.

Le temps absolu n'a pas d'importan
e pratique � au moins à l'é
helle de la nanose
onde. Il est intéressant pour

la re
her
he d'un signal périodique provenant de pulsars où pour l'identi�
ation des évènements 
ommuns dans

les données prises par l'autres expérien
es opérantes sur le site. En tout 
as la pré
ision exigé est de l'ordre de

10−3 s.
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de syn
hronisation, développé spé
ialement pour le 
ontr�le des 
artes ETEP, dispose pour

le moment de 24 sorties bran
hées sur les 
artes individuelles. Le signal 
rée par 
e module

alterne entre l'état � a
quisition au 
ours � (remplissage de la mémoire 
ir
ulaire de FADC)

et l'état � a
quisition arrêtée �. La 
ommuni
ation ave
 les 
ontr�leurs Lynx Es
laves passe à

travers un port RS 232 : le module émet le signal pour la le
ture et attend la réponse � le
ture

�nie � pour re
ommen
er l'é
hantillonnage.

Ce module a

epte aussi des signaux de dé
len
hement d'origines variées : dé
len
hement

logi
iel (issu par le Lynx Maître), une sour
e interne d'impulsions périodiques où des sour
es

externes, 
omme le système de dé
len
hement de l'imageur CAT.

5.4.2 Or
hestration

L'ensemble de l'éle
tronique d'a
quisition est dirigé par une station de travail 
entrale,

responsable de 
oordination des 
ontr�leurs individuels. Le logi
iel de 
onduite (Master Run

Controller ou MRC ) donne à l'opérateur la vue intégrale ainsi que la 
ommande 
omplète de

l'expérien
e. Ce logi
iel a été développé (par adaptation de travail déjà faite pour l'imageur

CAT) sous LabVieW, un langage de programmation graphique de National Instruments, qui

fournit l'ensemble des outils né
essaires à la 
onduite des pro
essus parallèles en temps réel

ainsi que pour la 
ommande d'une grande variété d'instruments.

Au démarrage le MRC obtient les données initiales à partir de deux databases : la première

dé
rit les instruments disponibles et la se
onde le 
âblage 
.à d. les liaisons entre les instruments


hoisis. L'information 
orrespondante est transmise à 
ha
un des 
ontr�leurs Lynx. En plus

le MRC est responsable du 
al
ul des retards dans le système de dé
len
hement, ainsi que

du 
al
ul des positions de fenêtres digitisées. Ces valeurs sont régulièrement (env. toutes les

30 se
ondes pour une sour
e typique) re-
al
ulées et envoyées aux 
ontr�leurs Lynx.

En plus des deux pro
essus prin
ipaux de l'a
quisition � la mise-en-temps du dé
len
he-

ment et le traitement des données digitisés � assurés par 
es 
ontr�leurs on trouve un nombre

de ta
hes mineures prises en 
harge par des plateformes indépendantes :

PC héliostats : un logi
iel (aussi emprunté au système de 
ommande du téles
ope CAT)

exé
uté sous MS Windows OS 
al
ule l'orientation de 
haque héliostat (exprimé en pas 
odeur)

pour la 
ible 
hoisie et envoie 
ette information (par un port série multiple) dans la bou
le de


ommuni
ation 
orrespondante. La 
ible peut être dé�nie par une dire
tion (un objet 
éleste


omme une astre ou la Lune ou une dire
tion �xée 
omme le zénith) ou par un point (une

sour
e lo
ale 
omme un laser ou � dans la majorité de 
as � le 
entre supposé des gerbes

atmosphériques à l'altitude donnée dans la dire
tion de la 
ible 
hoisi). En 
as de 
ible mobile

les 
oordonnés sont mises à jour toutes les 10 se
ondes environ ; la réponse des héliostat (son

état et orientation a
tuelle) est a�
hée et enregistré régulièrement.

PC 
ourants : la le
ture périodique de 
artes ADC dé
rites dans le paragraphe 5.1.1

module HT : la télé
ommande des modules de haute tension (alimentation de PMs) n'a

pas pour le moment de liens vers les autres parties du système d'a
quisition ; l'opérateur est

seul responsable de la baisse des HT pendant le dépla
ement entre les 
ibles ou la 
oupure

d'alimentation des phototubes pour lesquelles l'héliostat 
orrespondant n'arrive pas à suivre

la 
ible.

PC météo : il reçoit et sauvegarde l'information supplémentaire provenant d'une mini-

station météorologique ; des alertes (signal a
oustique) sont émises quand la vitesse du vent

dépasse des limites de sé
urité.
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5.4.3 Cir
ulation des instru
tions et données

Les 
ontr�leurs Lynx nous permettent de 
ommuniquer ave
 une gamme de 
artes VME

(ainsi qu'ave
 
ertains autres instruments 
omme le fréquen
emètre) dans une espè
e de meta-

langage interprété par le logi
iel Axel (
ité déjà dans le paragraphe 5.1.3). La sortie de 
e

logi
iel est un �ot de données binaires organisées dans des blo
s ave
 des entêtes 
ontenants

le type de blo
 et sa taille.

Le dialogue de 
haque 
ontr�leur ave
 la station 
entrale 
onsiste en un é
hange d'instru
-

tions (surtout dans la phase d'initialisation) et de données. Quand les deux 
�tés travaillent

sous un système de type UNIX, il existe une solution transparente et �able pour assurer la


ommuni
ation via le réseau : démarrer le logi
iel Axel dire
tement à partir de la station de

travail en utilisant la possibilité d'exé
ution à distan
e, un type de remote shell. Les instru
-

tions sont é
rites sur l'entrée standard et on reçoit les données sur la sortie standard du même

logi
iel. Tandis que 
es premiers sont émis par une sorte de sous-
ontr�leur du MRC (et il

traite aussi les messages arrivant à la sortie d'erreur de la 
ommande), le �ot des données est

dirigé vers un serveur de données nommé GAS (General Appli
ation Server). Ce serveur as-

sure le sto
kage ininterrompu des données dans le format des blo
s, transmet 
ertains messages

d'erreur revenant à un sous-
ontr�leur et ouvre à la demande une 
onnexion TCP-IP ave
 les

autres 
lients. Les 
lients (par exemple un logi
iel de visualisation de données en temps réel)

re
evront des données demandées, si le serveur n'est pas o

upé ave
 une tâ
he de plus haute

priorité.

Chaque pro
essus distant dispose de son propre sous-
ontr�leur et d'un serveur de donnée,

installés sur la station de travail 
entrale. A�n de garder la même stru
ture pour des pro
essus

exé
utés sur les ma
hines qui ne permettent pas une lan
ement à distan
e (de type remote

shell) une sorte de by-pass est établie : la ta
he à distan
e est rempla
ée par un petit logi
iel

lan
é quelque part dans l'environnement UNIX qui se 
onne
te à la ma
hine distante, transmet

des 
ommandes sous la forme de paquets TCP-IP et reçoit de la même façon les données qu'il

renvoie vers sa sortie standard. Cette solution permet de traiter tous les sous-pro
essus de la

même manière et re
evoir des données sans 
ompli
ations via une 
onnexion TCP-IP à partir

de n'importe quelle plate-forme.

16

5.4.4 Modes d'a
quisition

En plus de l'observation � standard � (ave
 l'installation 
omplète de l'expérien
e) un


ertain nombre (14 à l'heure a
tuelle) de modes de prises de données spé
iales fut proposé en

vue de tests ou de 
alibrations. L'aperçu suivant mentionne les plus intéressants ou les plus

fréquents.

Le mode de l'inje
tion de 
harge, déjà 
ité dans le paragraphe 5.1.1, n'utilise que la

partie éle
tronique de l'expérien
e. Les impulsions presque identiques inje
tées dans la base

de 
haque photomultipli
ateur nous permettent de véri�er que le 
âblage du système de dé-


len
hement est 
orre
t et le déroulement de l'a
quisition sans problèmes.

A�n d'introduire aussi 
ertains éléments d'optique dans les tests d'a
quisition, on utilise

des sour
es de lumière variées. Dans le mode d'a
quisition dite de diode une impulsion très


ourte de lumière émise par une diode rapide est distribuée par des �bres optiques en plusieurs

points (�xés sur les 
améras) dans le plan fo
al de l'optique se
ondaire. La lumière di�usée

16

Notamment il serait possible d'é
hanger des données en temps réel ave
 l'expérien
e CAT (où l'ar
hite
ture

d'a
quisition dé
rite 
i-dessus a été développée).
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à partir de 
es points sur la surfa
e des miroirs illumine les 
améras de façon plus ou moins

homogène. Cette installation fut projetée pour la 
alibration des e�
a
ité des phototubes

(ensemble ave
 l'a

eptan
e des 
�nes Winston). Mais les résultats préliminaires montrent

que l'é
lairage varie sensiblement entre les 
�nes à 
ause des di�useurs.

On peut aussi faire des tests expérimentaux ave
 des héliostats. Pour la sour
e de lumière

nous reprenons un laser pulsé à azote, installé dans la tour pour la 
alibration temporelle

de l'expérien
e Thémisto
le. Malheureusement son point d'émission situé au niveau 75m de

la tour, à une dizaine de mètres de l'an
ienne 
haudière, est très mal pla
é pour les besoins

de CELESTE : la lumière di�usée du laser ré�é
hie sur un héliostat donné (dont la distan
e

au point d'émission est pro
he de sa distan
e fo
ale) arrive sur l'optique se
ondaire 
omme

une fais
eau quasi-parallèle. Le trou dans la stru
ture des miroirs d'héliostat entraîne un

manque de lumière dans 
e fais
eau exa
tement dans la zone, qui 
ouvre les miroirs se
ondaires


orrespondantes. Comme montré par la simulation optique seulement à 
ause des aberrations

et des défauts de fo
alisation on obtient un é
lairage faible de 
es miroirs. Néanmoins, 
ette

lumière su�t pour la 
alibration temporelle : en parti
ulier Mathieu de Naurois [20, pp. 185℄

l'a utilisé pour une nouvelle mesure de temps de transit dans les photomultipli
ateurs en

fon
tion de la tension appliquée.

Tandis que la pré
ision de la re
onstru
tion de front �erenkov dépend surtout de la ré-

solution temporelle, la 
olle
tion de lumière optimale est 
ru
iale pour atteindre le seuil le

plus bas possible. Des véri�
ations régulières de l'alignement des héliostats sont né
essaires.

La sour
e de lumière pon
tuelle, exigée pour 
ette alignement, provient d'étoiles ave
 une

élévation 
onvenable.

Le 
ourant dans un phototube 
orrespond à la quantité de lumière, qui passe à travers

l'optique pour un héliostat donné. La variation de 
es 
ourants en fon
tion de l'orientation de

l'héliostat nous donne la possibilité dire
te de mesurer le 
hamp de vue ainsi que de trouver la

dire
tion de 
olle
tion optimale. Pour 
ette mesure, deux modes d'observation sont envisagés.

Pendant la dérive d'étoile on arrête le suivi des héliostats et laisse l'étoile 
hoisie traverser

le 
hamp de vue par la rotation naturelle du 
iel. Dans le 
as d'un s
an d'étoile l'héliostat


ontinue à suivre le 
ible mais des 
orre
tions sont ajoutées à son orientation de façon qu'il

s'éloigne de plus en plus de la dire
tion nominale. La séquen
e de 
es 
orre
tions dé�nit un


hemin en forme spirale, permettant ainsi une 
artographie 
omplète du 
hamps de vue. La

résolution habituelle de1mrad 
orrespond à 7 pas 
odeur.

Le mode d'a
quisition spé
ial le plus fréquemment utilisé à l'heure a
tuelle (plusieurs

fois par nuit), dénommé trigrate, est un 
omplément né
essaire d'observation de 
haque

sour
e. Il s'agit de la mesure de l'évolution du taux de dé
len
hement global en fon
tion des

seuils des dis
riminateurs dans 
haque module (
ompte tenu du nombre des déte
teurs a
tifs

dans 
haque groupe). La 
assure 
ara
téristique sur la 
ourbe obtenue (entre les régions de

dé
len
hement sur les évènements aléatoires et les évènements �erenkov) se dépla
e selon les


onditions atmosphériques et la région du 
iel observée. Par des mesures régulières de 
ette


ourbe nous pouvons 
hoisir les valeurs minimales de seuils au dessus de 
ette 
assure a�n que

la 
ontamination par des évènements aléatoires deviennent négligeable.

Évidemment, tous les pro
essus ne sont pas exigés pour tous modes d'a
quisition. Par

exemple (selon le tableau ré
apitulatif 5.1) pour l'inje
tion de 
harge il su�t d'établir la


ommuni
ation entre les 
ontr�leurs Lynx et MRC. La télé
ommande de haute tension est

souvent rempla
ée par une manoeuvre manuelle : l'astérisque dans 
ette 
olonne désigne des

modes où les photomultipli
ateurs sont bran
hés. Le 
ontr�leur météorologique est absent

dans 
e tableaux � il n'est pertinent que pour des observations ave
 des héliostats quand 
es



105 5.4. A
quisition

données peuvent indiquer la présen
e de rosée ou de givre sur les miroirs.

Tab. 5.1 � Usage des sous-pro
essus en modes di�érents d'a
quisition. Les pro
essus obliga-

toires pour le mode donné sont marqués par le signe '+', l'astérisque signi�e unusage option-

nelle.

mode Lynx(FADC) Courants Helios Haute Tension

Normal + * + *

Inje
tion 
harge +

S
an/dérive étoile + + *

Laser + + *

Diode + * *

Trigrate (trigger) + *



Chapitre 6

Pi
s �erenkov

Dans le 
hapitre pré
édent nous avons dis
uté les 
ara
téristiques du fond (le bruit) dans

les données digitisées qui dépendent de la forme des impulsions de photoéle
tron ainsi que

de bruit éle
tronique. Sa 
omparaison ave
 les données réelles véri�e don
 surtout la partie

éle
tronique de la simulation. Par 
ontre, 
e 
hapitre est dédié prin
ipalement aux études des

pi
s �erenkov qui représentent les informations élémentaires des gerbes atmosphériques dans

les données enregistrés par CELESTE. C'est à 
e niveau que nous avons pour la première fois

la possibilité de 
omparer les résultats de la 
haîne de simulation 
omplète ave
 les données

mesurées. La distribution des paramètres des pi
s identi�és 
omme les pi
s �erenkov nous

permet de véri�er en même temps la simulation optique (son iso
hronisme et l'e�
a
ité de


olle
tion), le modèle de développement des gerbes et la transmission optique ave
 toute sa

sensibilité aux �u
tuations de l'atmosphère.

1

La 
omparaison se passe avant toute séle
tion de pré-analyse qui pourraient biaiser les

résultats. Une seule est in
ontournable � la 
ondition de dé
len
hement � et la simulation

éle
tronique devrait assurer que le pro
essus de dé
len
hement est reproduit 
orre
tement pour

tous les types de gerbes. La séle
tion de dé
len
hement � la fra
tion des évènements simulés

qui dé
len
hent le déte
teur � est reliée dire
tement au taux de dé
len
hement attendu.

Il s'agit également d'une variable qui peut être 
omparée dire
tement ave
 la réalité a�n

de véri�er notre 
onnaissan
e de l'expérien
e, surtout la formation de dé
len
hement.

Il est di�
ile de donner les résultats quantitatifs de 
es dernières études : n'ayant pas d'

informations �ables sur la 
on
entration des substan
es absorbantes et di�usives dans l'atmo-

sphère (telles qu'on pourrait obtenir à l'aide de LIDAR) seulement les e�ets les plus pronon
és

(
omme les di�éren
es saisonnières) peuvent être observées.

6.1 Re
her
he des pi
s

Nous 
ommençons par la des
ription des méthodes d'identi�
ation et de mesure des pi
s

(supposés d'origine �erenkov) dans les données des FADCs. Les pro
édures que j'ai développé

moi-même à des �ns d'essai de la simulation éle
tronique n'étaient ni si pré
ises ni robustes

que les méthodes de re
her
he des pi
s utilisées par deux groupes prin
ipalement engagés dans

1

Comme la presque totalité des gerbes enregistrées par l'expérien
e (avant toute 
oupure qui enri
hirait la


omposante gamma dans le lot de données) sont produites par les protons ou les noyaux plus lourdes, nous

sommes obligés d'utiliser des simulations de gerbes hadroniques, sujettes à des in
ertitudes beau
oup plus

importantes que 
elles des gerbes éle
tromagnétiques.
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l'analyse : 
eux de Palaiseau et de Bordeaux. Pour les études et 
omparaisons suivantes j'ai

adopté les pro
édures d'origine parisienne, le travail de Mathieu de Naurois, 
ar le langage

et la stru
ture de son 
ode sont pro
hes de 
eux de la simulation éle
tronique. La se
tion

suivante apportera une des
ription rapide de 
ette méthode (dé
rite en détail dans [20℄) ave


des référen
es aux appro
hes alternatives.

6.1.1 Identi�
ation des pi
s

Partant de sa dé�nition intuitive, le pi
 s'élève à un 
ertain niveau au dessus des �u
tua-

tions du fond ; plus pré
isément, son amplitude (mesurée par rapport au piédestal estimé) doit

dépasser un 
ertain multiple de la déviation standard de 
e piédestal. Il peut exister plusieurs

régions qui satisfont 
ette 
ondition : ayant trouvé la position de maximum dans 
haque de 
es

régions on 
hoisit le pi
 le plus pro
he de la position théorique de front d'onde �erenkov (qui

se trouve, dans le 
as idéal, au 
entre de la fenêtre digitisé). En plus de sa position, on peut

dé�nir d'autres 
ritères (dis)quali�ant le pi
 donné 
omme produit par des photons �erenkov :

surtout les rapports entre sa largeur (temps de montée ou des
ente) et son amplitude. Nous

dis
uterons d'abord les méthodes d'estimation de 
es paramètres.

Les pi
s tra
és Une méthode simple et rapide fut développée par Roland le Gallou [29, p.

114℄ : on des
end du sommet du pi
 jusqu'à atteindre le niveau 
orrespondant à la moitié du

maximum. Une interpolation linéaire des deux bins les plus pro
hes (leur position mesurée par

rapport à la position du maximum de pi
) donne une bonne estimation de la demi-largeur du

pi
. Néanmoins, 
ette valeur peut être 
onsidérablement biaisée si le niveau du demi-maximum

tombe déjà dans la zone a�e
tée par des �u
tuations de piédestal. De plus, 
omme on n'utilise

qu'un ou deux bins, on devient sensible au fait que l'espa
ement de l'é
hantillonnage verti
al

dans les 
artes FADC n'est pas parfaitement uniforme (l'e�et de signature dé
rite dans le

paragraphe 5.2.2) : l'erreur en amplitude peut se traduire par un dé
alage temporel.

Les pi
s ajustés La méthode plus ra�née (mais aussi bien plus exigeante en temps de


al
ul) 
onsiste à ajuster les données digitisés ave
 un pro�l 
hoisi. Il est 
ara
térisé par au

moins quatre paramètres (
inq ave
 le niveau de piédestal) : amplitude, position du maximum,

demi-temps de montée et de des
ente.

2

La méthode d'ajustement est bien moins sensible aux

e�ets de la signature des FADCs 
ar on utilise l'information extraite d'un grande nombre

de bins. Par 
ette pro
édure nous pouvons estimer aussi les paramètres des pi
s saturés �


eux dont l'amplitude dépasse le maximum du 
odeur FADC en é
helle verti
ale. Mathieu

de Naurois dans son implémentation de 
ette méthode 
hoisit ave
 soin les valeurs de départ

de paramètres, utilisant trois (quatre en 
as de saturation) points de pi
 pre-lo
alisé. Pour

l'ajustement il utilise le même pro�l que pour l'impulsion d'un photoéle
tron :

f(t) = p0 exp((t− p1)
2/2p2

2) pour t < p1 (6.1)

p0 exp(−(t− p1)/p3) pour t > p1


. à d. une gaussienne pour la partie montante et une exponentielle pour la partie des
en-

dante. Ce 
hoix est 
orre
t si on suppose que la dispersion en temps d'arrivée des photons

dans les déte
teurs individuels est bien inférieure à la largeur d'impulsion d'un photoéle
tron.

2

Le plus souvent, deux pro�ls de même amplitude ave
 des largeurs indépendantes sont ajustés du 
�te gau
he

et droit du pi
.
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Fig. 6.1 � Exemples des pi
s �erenkov enregistrés dans les di�érents voies de FADC, les pro�ls ajustés

à la forme 6.1. En haut : les données réelles, en bas : les protons simulés.

Les gerbes éle
tromagnétiques satisfont sans doute 
ette 
ondition, ainsi que les photons émis

par des gerbes hadroniques qui tombent dans un petit 
hamps de vue des déte
teurs. La pre-

mière �gure de 6.2 
ompare la qualité d'ajustement (le rapport χ2/n.d.f.) de 
ette forme au

pi
s réels ainsi qu'aux données simulées (les gerbes hadroniques et gamma) qui satisfont la


ondition de dé
len
hement. On remarque que pour les données simulées � protons ou gamma

� les résultats sont voisins mais très di�érents des données réelles. Ce
i pourrait indiquer que

pour des signaux forts la largeur du pi
 �erenkov n'est plus négligeable devant la largeur

d'impulsion à un photoéle
tron. Sur la deuxieme �gure on trouve un meilleur a

ord entre les

protons simulés et réels (
. à d. les données experimentales brutes), mais aussi une di�eren
e

nette entre les protons et les gamma (pour lesquels les gerbes des hautes energies e
lairent

plus uniformement le 
hamp des heliostats et on trouve les pi
s dans presque toutes les voies).

D'autres formes de pi
s ont été proposés (par exemple le rempla
ement de la gaussienne

par une ligne droite). Il est di�
ile de 
hoisir le pro�l qui s'ajuste le mieux à une vaste variété

de pi
s �erenkov ; quand on se limite au nombre minimal (4) des paramètres, la fon
tion

?? donne une bonne approximation de 
ette forme idéale. En général, l'ajustement de pi
s

�erenkov par une forme 
hoisie à priori 
ause une perte d'information, un des désavantages

prin
ipaux de 
ette méthode.

La (im)probabilité de pi
s Les études présentées par Phillipe Bruel [7℄ traitent résolument

le problème de l'identi�
ation des pi
s par la re
her
he de l'a

umulation de 
harge la moins

probable (
elle 
orrespondant à la probabilité la plus basse d'être un produit de �u
tuation

du bruit de fond). Sa méthode 
ompare les intégrales de signaux dans des fenêtres de largeurs

variables et glissantes. La probabilité �nale est estimé en 
omparant 
es intégrales ave
 
elles

obtenues dans la région de bruit de fond : elles suivent à peu près une distribution normale



109 6.1. Re
her
he des pi
s

(amp)10 log
0.5 1 1.5 2 2.5 3 3.5

p
c
h

i

0

1

2

3

4

5

6

saturation

chi2/ndf

real data

simu prots

simu gamma

peaks
n

0 5 10 15 20 25 30 35 40
0

100

200

300

400

500

600

700

peaks (amp>25 dc)

Fig. 6.2 � A gau
he : distribution de χ2/n.d.f. en fon
tion de l'amplitude des pi
s. A droite :

nombre de pi
s retrouvés qui dépassent 25 dc, par evenement (ave
 le maximum de 40 voies). Les


arrés désignent des données réelles, les triangles des protons simulés (E > 200 GeV), les losanges des
gamma.

dont l'é
art-type est proportionnel à la largeur de la fenêtre glissante (voir la �g. 6.3).

Le fa
teur de qualité 
omme éviden
e des pathologies Un paramètre simple peut

être dé�ni pour dé
rire l'allure des pi
s : 
ette valeur appelée le fa
teur de qualité est dé�nie


omme le rapport

Fq =
∑

|yi+1 − yi| /2A,

où yi sont les valeurs digitisés et A est l'amplitude du pi
, la sommation s'etendant à tout

le pi
.

3

Pour un pro�l monotone ( partie montante et des
endante) ave
 un seul sommet on

obtient Fq = 1 ; 
ette valeur augmente quand il y a plusieurs maxima. Une valeur élevée de


e fa
teur signale souvent la présen
e de spikes : à 
ause des défauts de 
odage des FADCs

un bin isolé est mis a la valeur maximale ou minimale (zéro) du 
odeur. On peut re
onnaître

fa
ilement 
es bins 
omme 
eux dont la valeur di�ère sensiblement de la moyenne des deux

bins voisins. Le traitement le plus fa
ile est le rempla
ement de la valeur erronée par 
ette

moyenne.

Pendant les études de re
her
he de pi
s, on a dé
ouvert d'autres formes de pathologies

dans les données digitisées qui signalent des problèmes liés le plus souvent a la re-le
ture de


ertains des 8 registres qui forment la mémoire des FADCs, où aux défauts de syn
hronisation.

Ces pathologies se manifestent soit par un bruit périodique de fréquen
e deux ou quatre fois

inférieure à 
elle de l'é
hantillonnage, ou au 
ontraire par la répétition de valeurs identiques

dans 4 bins qui se suivent.

4

De temps en temps l'ordre de re-le
ture de la séquen
e des registres

est 
omplètement faux, qui résulte en une � explosion � du pi
.

3

I
i, on aborde le problème de la détermination des limites de pi
 : une dé�nition 
onvenable est de les pla
er

à une distan
e égale au double de la largeur à mi-hauteur de la partie gau
he ou droite de pi
.

4

Ce dernier e�et, produit probablement par un défaut du pro
essus d'alternan
e des registres, apparaît dans

env. 5% des évènements de la voie a�e
tée.
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Fig. 6.3 � Distribution des valeurs obtenues par intégration des fenêtres de largeur entre 5 et 25 bins

dans les données de bruit de fond pur.

Parmi 
es pathologies seulement la première peut être guérie à posteriori, à l'aide d'une


onvolution qui élimine la 
omposante de haute fréquen
e. Dans les autres 
as il ne reste

qu'à rempla
er le module FADC (pour les voies les plus défaillantes) ou à rejeter les voies


on
ernées de l'analyse des évènements a�e
tés (supposant des méthodes de déte
tion �ables

implémentées dans les routines d'analyse.)

6.1.2 La résolution temporelle

Dans le 
as des gerbes gamma, la dispersion temporelle des photons �erenkov au sol

(la moyenne des valeurs obtenues pour les di�érents endroits dans un 
hamp de 200m de

diamètre) varie entre 5 et 10 ns par rapport au temps théorique attendu ; par 
ontre pour les

gerbes hadroniques 
ette dispersion peut dépasser 30 ns. Néanmoins (
omme démontré dans

[20, se
. 4.5℄), le 
hamp de vue restreint à 10mrad (qui élimine tous les photons au delà d'une

zone restreinte au 
entre de la gerbe) réduit fortement la dispersion des temps d'arrivée (pour

la plupart des gerbes simulées au dessous de la nanose
onde). C'est pourquoi la pente du front

de montée des pi
s est déterminé prin
ipalement par la �u
tuation du temps de transit et

surtout par le temps de monté des impulsions d'un photoéle
tron. Un point le long de 
e front

� le moment où il atteint une 
ertaine fra
tion du maximum � devrait nous donner un point

de référen
e meilleur que la position de maximum de pi
.

6.1.2.1 Le bruit d'é
hantillonnage

Il existe une 
lasse de défaillan
e éle
tronique qui n'a�e
te pas les donnés mêmes (les


ara
téristiques des pi
s ou du bruit de fond) mais seulement la position de la fenêtre lue :

elles ont une forte in�uen
e sur la résolution temporelle du déte
teur. Ce
i est liée au (mauvais)

traitement du signal d'arrêt dans le pro
essus d'é
hantillonnage. On trouve d'abord que dans
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ertain nombre d'évènements le pi
 �erenkov est ex
entré ou 
omplètement absent de la fenêtre


hoisie. La fra
tion des pi
s manquants ne peut pas être déterminée à partir d'une seule voie

mais il faut la 
omparer ave
 les autres voies � 
orre
tes �.

L'autre e�et, désigné 
omme le bruit d'é
hantillonnage (en anglais digitisation jitter), n'est

pas 
ausé par des défauts des 
artes FADC mais par le simple fait que le signal d'arrêt (suite

au dé
len
hement) n'est pas syn
hronisé ave
 l'horloge qui donne les 
oups d'é
hantillonnage.

Il a été dé
ouvert pendant des mesures de la résolution temporelle des voies individuelles

(
on
rètement en mesurant la pré
ision de l'estimation des positions de pi
s inje
tés arti�
iel-

lement ave
 une amplitude 
onvenable et sans bruit de fond). A�n de s'a�ran
hir de l'in�uen
e

des �u
tuations dans la dé
ision de dé
len
hement, on n'a étudié que les positions relatives

des pi
s. Dans le 
as idéal, pour les temps re
onstruits d'arrivée du front d'onde �erenkov, la

distribution des di�éren
es d'une paire de voies arbitraires forme un pi
 unique dont la largeur

est la somme (au 
arré) des dispersions temporelles des deux voies individuelles. En réalité,

le signal de dé
len
hement peut 
oïn
ider ave
 le 
oup d'horloge d'é
hantillonnage et n'être

traité qu'un pas plus t�t ou plus tard selon les di�éren
es minus
ules de temps de propagation.

La position re
onstruite du pi
 est dans 
e 
as dé
alée d'un pas d'é
hantillonnage à droite ou

à gau
he. L'histogramme des di�éren
es de temps entre signaux re
onstruits présente don


trois maxima, 
elui au milieu étant du moins 2 fois plus grand que ses voisins. Un quatrième

pi
 apparaît rarement, signalant une défaillan
e plus grave du pro
essus d'arrêt du FADC


onsidéré.

La solution de 
e problème, mise en pla
e en février 2000, introduit un signal de référen
e

(dénommé pi
 �du
iaire) émis par un générateur d'impulsions au moment du dé
len
hement.

Ce signal, distribué dans l'ensemble des voies par l'inje
tion de 
harge standard, ajoute un pi


à la position �xée de la mémoire du FADC. La taille de la fenêtre né
essaire pour la lo
alisation

de 
e pi
 étant réduit à 30 bins, on augmente la taille des données lus à 
haque évènement

de 30%. En 
onséquen
e, le temps mort peut monter d'un tiers, désavantage le plus grave

de 
ette solution. La 
omparaison de la position mesurée du pi
 �du
iaire par rapport à la

position théorique nous permet non seulement de 
orriger le dé
alage d'é
hantillonnage, mais

également de résoudre les défaillan
es plus graves de pro
essus d'arrêt/mar
hé des FADCs.

5

De plus, 
omme la position du pi
 �erenkov est maintenant mesuré relativement au pi


d'inje
tion, on devient insensible à toutes les di�éren
es in
onnues de temps de propagation

dans la 
haîne éle
tronique entre PMs et FADCs. Évidemment, en plus de l'augmentation du

temps mort, la prix à payer est une dégradation de la résolution temporelle, qui est maintenant

la 
ombinaison des pré
isions d'estimation de la position du pi
 �erenkov et du pi
 �du
iaire

(pour 
e dernier, on peut néanmoins pro�ter de la forme et amplitude 
onnues).

Toutes les informations temporelles extraites des données FADC dépendent de la valeur du

pas d'é
hantillonnage, estimé ave
 une pré
ision limitée. Les petites variations de la fréquen
e

d'é
hantillonnage (de l'ordre de 0.1%), observées depuis l'installation d'un fréquen
emètre

parmi les outils de surveillan
e en 1999, peuvent avoir des 
onséquen
es mesurables sur la

position estimée de la fenêtre lue relativement au moment du dé
len
hement. Un intervalle de

1000 bins dans la mémoire des FADCs résulte en un biais entre 0.1 et 1 ns.6

Malheureusement, à 
ause des problèmes persistants de la 
ommuni
ation entre le fré-

5

L'absen
e totale du pi
 �du
iaire est une simple indi
ation que le FADC a manqué le signal d'arrêt (le problème

dis
uté déjà au début de 
e paragraphe).

6

De tels dé
alages furent déjà dé
ouverts en relation ave
 la re
onstru
tion du front d'onde : il s'agit de petites


orre
tions temporelles d'origine in
onnue introduites a�n d'améliorer la qualité moyenne de l'ajustement d'un

ensemble de gerbes.
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quen
emeter et le 
ontr�leur Lynx d'a
quisition, nous manquons les valeurs de la fréquen
e

d'é
hantillonage pour une grande partie des données. En théorie, les variations de 
ette fré-

quen
e peuvent être extraites des dé
alages des pi
s �du
iaires (dont la position réelle ne


hange pas entre les observations) mais la profondeur de 
ette position dans la mémoire des

FADCs (autour de 100 bins du moment de dé
len
hement) est insu�sante pour obtenir la

pré
ision né
essaire (de l'ordre de10−3
).

6 8 10 12 14 16 18 20

1

10

10
2

10
3

F21

10 12 14 16 18 20

1

10

10
2

H27

4 6 8 10 12 14 16 18 20 22

1

10

10
2

10
3

G15

Fig. 6.4 � La position re
onstruite du pi
 �du
iaire dans trois 
anaux 
hoisis. Parmi les deux premiers

voies seulement quelques évènements tombent en dehors du pi
 prin
ipal de largeur supposée1.1 ns.
Le troisième 
as montre un nombre de 
es évènements bien plus élevée dû à la défaillan
e du pro
es-

sus d'arrêt des FADCs. L'introdu
tion de pi
s �du
iaires permet de traiter 
orre
tement même 
es

évènements.

6.1.2.2 L'in�uen
e du bruit de fond

La �u
tuation du piédestal, proportionelle à l'intensité du bruit provenant de lumière

de fond et de l'éle
tronique, est la sour
e d'in
ertitude la plus di�
ile à maîtriser. L'erreur

σt de l'estimation de la position temporelle (ainsi que σa en amplitude) dépend du rapport

signal/bruit, don
 elle varie entre les observations (à 
ause des variations du fond de 
iel) et

augmente fortement pour les pi
s de faible amplitude. La 
onnaissan
e de 
ette erreur est le

point 
lé pour le 
hoix 
orre
t des poids dans l'ajustement du front d'onde de la gerbe. Mathieu

de Naurois et Roland Le Gallou ont utilisé les inje
tions de 
harge où des pi
s arti�
iels

d'amplitude variable furent superposés sur le bruit de fond réel. La méthode d'ajustement des

pi
s donne naturellement les meilleurs résultats pour l'amplitude maximale du 
odeur FADC

(235 d
 au dessous du piédestal 
orrespondent à env. 80 p.e.) ; pour les pi
s plus élevées le

traitement de la saturation produit des in
ertitudes supplémentaires don
 l'erreur temporelle


ommen
e à 
roître. La fon
tion �nale de 
ette erreur obtenue dans [20℄ est quadratique en

termes de ln A

σt(A,n) = at(n) + bt(n) (log10A− ct)
2

(6.2)

où ct est �xée à log10 235 dc tandis que les paramètres at(n) et bt(n) augmentent de façon

presque linéaire ave
 l'intensité du bruit n.

J'ai véri�é 
es résultats en appliquant les méthodes d'analyse aux données simulées. Cette

appro
he nous permet d'estimer simultanément la résolution en temps et en amplitude sur

une large gamme d'intensité de bruit. Comme noté déjà plus haut, l'erreur de la pro
édure
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d'ajustement standard, due à l'extrapolation en 
as des pi
s saturés, se manifeste de façon

bien plus forte sur l'amplitude que sur le temps re
onstruit.

J'ai étudié plus de 104
pi
s simulés dans le mode diode sous des 
onditions de bruit allant

de 0.5 à 5 p.e./ns. Le nombre de photoéle
trons par pi
 variant de 3 à 400 a�n de 
ouvrir deux

ordres de grandeur en amplitude. Les distributions sur la �g. 6.5 montrent les 
ara
teristiques

prin
ipales � la moyenne et l'é
art-type � des distributions de temps re
onstruits par bin en

amplitude (en é
helle logarithmique). Pour la moyenne, la valeur absolue n'est pas pertinente

(elle vient du 
hoix de la position de la fenêtre par rapport au temps d'inje
tion) mais on doit


ommenter la dé
roissan
e de la moyenne ave
 l'amplitude : il s'agit probablement d'un e�et

lié à l'ajustement, qui préfère un front montant ave
 une gaussienne de pente plus petite pour

les évènements de basse amplitude que pour les pi
s plus grands. Néanmoins, 
et e�et devient

important seulement pour les pi
s saturés, supérieures à env. 150 p.e., qui sont très rares dans
les données réelles, et don
 son in�uen
e sur la re
onstru
tion du front d'onde est négligeable.

La dépendan
e de l'é
art-type en fon
tion de l'amplitude suit bien une forme parabolique


omme prédit par la formule 6.2. On trouve une légère variation du troisième paramètre ct,
qui détermine la position du minimum de la 
ourbe ajustée, ave
 n.
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Fig. 6.5 � Temps re
onstruit pour les évènements simulés. Les deux premières �gures donnent la

moyenne et l'é
art-type des positions de maximum re
onstruits par bin (logarithmique) d'amplitude

simulée (é
helle horizontale lnA/ ln 10 mV). Les 
ourbes 
orrespondent à un taux de bruit de 0.5, 1.5,
2.5, 3.5 et 4.5 p.e./ns (de bas en haut dans la �gure au milieu). La �gure à droite donne l'évolution

des trois paramètres de l'ajustement 6.2 dé
rit dans le texte.

6.1.2.3 Le � padding �

Dans le paragraphe pré
édent nous avons démontré l'in�uen
e du taux de bruit sur les

paramètres de pi
s re
onstruits, plus pré
isement sur les erreurs de son estimation qui s'ap-

pliquent dire
tement dans la pro
édure d'ajustement du front d'onde. Tant que les résultats

physiques sont basés sur la 
omparaison des données ON-OFF (i.e. les données prises ave
 le

déte
teur orienté vers la sour
e et 
elles prises en pointant vers une région de référen
e hors

de toute sour
e 
onnues, une telle sensibilité aux variations d'intensité du fond devient très


ritique, produisant arbitrairement des ex
ès positifs ou négatifs. Les di�éren
es d'illumination

ont leur origine soit dans l'instabilité des 
onditions météorologiques (la quantité de 
entres

ré�é
hissants et absorbants dans l'atmosphère), soit dans les di�éren
es entre les zones de vue

ON et OFF, surtout en présen
e d'étoiles de magnitudes importantes.
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Lorsque les héliostats sont orienté en pointé 
onvergent (et pas parallèle), les zones du 
iel

vues par les di�érents héliostats individuels ne sont pas identiques. Par exemple quand leur

axes se 
roisent à l'altitude de 11 km, les 
entres des zones de 
iel de 10mrad 
orrespondantes

à deux héliostats du bord (à la distan
e 220m) sont séparés de 20mrad. La �g. 6.6 montre

l'étendue du re
ouvrement pour deux altitudes de pointé.
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Fig. 6.6 � Le re
ouvrement des 
hamps de vue (
er
les en pointillé de 10 mrad de diamètre) des

40 héliostats pour un pointé à l'altitude de 11 km et 25 km (presque parallèle) dans la dire
tion du

Zénith. Les 
ontours épais 
orrespondent aux zones du 
iel vues par (au moins) 1,4,7 et 10 héliostats

respe
tivement.

A�n de réduire la possibilité de variations aléatoires, la durée des séquen
es d'observations

ON/OFF devrait rester la plus 
ourte possible, prenant en 
ompte aussi le temps né
essaire

pour le 
hangement d'orientation du téles
ope.

7

Quand à la deuxième sour
e de variations du

bruit de fond, on a véri�é [30℄, que les régions OFF 
hoisies pour les sour
es habituelles ne


ontiennent au
une étoile gênante (de magnitude < 6). Malheureusement, on ne peut empê
her

la présen
e d'une telle étoile dans la région ON � 
omme 
'est le 
as pour Markarian421. La

distribution des di�éren
es de niveaux de bruit entre les observations ON et OFF est 
omparée

sur la �g. 6.7 pour 
ette sour
e et 
elle du Crabe. La di�éren
e importante des 
ourants (liés

aux �u
tuations de piédestal) pour 
ette sour
e a imposé la né
essité de 
orre
tions a posteriori

de la 
ontamination par la lumière de fond du 
iel.

Le prin
ipe de 
ette 
orre
tion, appelée en anglais software padding (le � rembourrage

logi
iel �) vient du travail de M.F. Cawley [13℄. Le projet développé originellement pour la

te
hnique d'imagerie 
onsiste en l'insertion d'un nombre de photons arti�
iels dans les photons

aléatoires de l'image enregistré. Cette idée fut adaptée pour CELESTE par Takashi Sako [55℄ :

en 
omparaison ave
 le 
as des imageurs, le pro
essus d'insertion des photons dans les données

FADC est plus 
omplexe (on doit 
onnaître son pro�l temporel) et il ressemble en prin
ipe à


e qui se fait pour la simulation éle
tronique. La forme de l'impulsion de photoéle
tron utilisée

dans la pro
édure de padding est basée sur l'analyse des événements induits par les muons

passant dans les 
�nes de Winston (voir le paragraphe 5.1.2). Elle di�ère légèrement de la

7

Pour 
ette raison la durée habituelle des prises de données de 30 min a été réduit à 20 min ave
 18 min de

prise des donnés et 2 min de dépla
ement.
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Fig. 6.7 � Di�éren
e relative des 
ourants moyens mesurés dans les régions ON et OFF (dans la

plupart des 
as pla
ées 20 min avant ou après la sour
e, 
.. à d. en as
ension droite 5◦ au dessus ou en

dessous des 
oordonnés de la sour
e), pour les observations du Crabe et Mrk421. Tandis que dans le

premier 
as la valeur moyenne est 
ompatible ave
 0, pour Mrk421 les 
ourants de la région ON sont

en moyenne 13% plus hauts que dans les régions de référen
e OFF.

forme obtenue par les mesures sur l'os
illos
ope, donnée par la fon
tion 5.4 : le front montant

est une simple droite et la des
ente exponentielle est 
ombinée ave
 une autre exponentielle

de 
onstante bien plus élevée 1/δ ≈ 380 ns qui reproduit le 
ouplage 
apa
itif :

a(t > tmon) = A

(

β

β − δ
e

−β(t−tmon) − δ

β − δ
e

−δ(t−tmon)
)

.

I
i aussi, le traitement de l'impulsion 
omplète exigerait une fenêtre de quelques mi
ro-

se
ondes. A�n de réduire le temps de 
al
ul on n'ajoute que les impulsions qui tombent à

moins de 50 ns avant la fenêtre de digitisation ; la 
ontribution sommée des queues des impul-

sion arrivant plus t�t (ave
 un taux de n impulsions par nanose
onde) est rempla
ée par un

dépla
ement du piédestal

s(t) = (α+ γ t)n+ ε
√
n,

où ε est la �u
tuation aléatoire (normalement distribuée) de largeur ε0 = 0.58 dc (tiré

une seule fois pour 
haque fenêtre des données digitisées), t est le temps après le début de la

fenêtre FADC et γ ≈ 5 dc/100 ns. Cette 
orre
tion introduit une légère pente à 
ause du fait

que la forme des impulsions sommées est terminée de maniere pré
o
e dans la zone des valeurs

négatives (don
 la pente moyenne est négative). Les fa
teurs α, γ et ε0 sont estimés séparément

pour 
haque voie de digitisation en tenant 
ompte du gain du déte
teur 
orrespondant.

6.1.3 La résolution en amplitude

Bien que l'appellation CELESTE rappelle qu'il s'agit d'une méthode d'é
hantillonnage


ombinant des mesures temporelles et d'amplitudes, la 
alibration du gain fut 
onsidéré un

peu se
ondaire par rapport à la 
alibration temporelle. La 
onnaissan
e des gains exa
ts

des voies individuelles n'était pas requis ni pour le fon
tionnement du déte
teur (
. à d. la
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formation de dé
len
hement) ni pour la re
onstru
tion du front de la gerbe (sûrement pas ave


la pré
ision exigée pour la mise en temps).

8

Par é
hantillonnage du front �erenkov nous voulons dire estimation de la densité des pho-

tons à l'endroit de 
haque héliostat. Son objet prin
ipal est la re
onstru
tion de l'énergie de la

parti
ule primaire (en 
as de gerbes initiés par des gamma), mais les di�éren
es d'illumination

en divers points du 
hamp des héliostats fournissent aussi des informations importanes pour la

distin
tion entre les gerbes hadroniques et éle
tromagnétiques, ainsi que pour la lo
alisation

du point d'impa
t de gerbe. La 
onversion des données digitisés peut être divisée en deux

phases :

des données FADC en photoéle
trons � basés sur la 
alibration de l'éle
tronique,

allant de l'impulsion d'un photoéle
tron jusqu'à la 
alibration des FADCs.

des photoéle
trons en densité de photons � dépendant l'e�
a
ité de 
olle
tion de

l'optique (en fon
tion du pointé) et de l'e�
a
ité quantique des PMs.

Les fa
teurs de 
onversion de la partie éle
tronique (la première phase) peuvent être mesu-

rés dire
tement (
omme présenté dans l 
hapitre pré
édent et dis
uté en détails plus loin). Un

travail semblable pour la partie optique du déte
teur exigerait une sour
e de lumière 
alibrée,

dont la taille et la distribution spe
trale ressemblerait à 
elle des images �erenkov. Même si

nous disposons de sour
es de dimension angulaire 
onvenable (
omme la Lune), leur spe
tre

en général est plat, non-
ompatible ave
 le spe
tre �erenkov qui monte rapidement vers bleu.

Les mesures existantes d'alignement d'héliostats et son 
hamp-de-vue � les 
artographies et

derives d'étoile � ne donnent que des variation relatives d'illumination en fon
tion de l'orienta-

tion de l'héliostat. Ré
emment le groupe de Bordeaux a 
ommen
é des études 
ara
téristiques


omparatives des valeurs absolues d'illumination, produites par deux étoiles ave
 des spe
tres


onnues. Le but prin
ipal de 
es études est de quanti�er les variations d'absorption atmosphé-

rique, mais en théorie une dé
onvolution permettrait d'extraire les 
ara
téristiques spe
trales

des déte
teurs individuels (la ré�e
tivité des héliostats et l'e�
a
ité quantique de PMs).

Néanmoins, une possibilité existe de 
omparer l'e�
a
ité de 
olle
tion des di�érents hé-

liostats en utilisant dire
tement les photons �erenkov émis par les gerbes atmosphériques.

La méthode, adapté pour CELESTE par Philippe Bruel et Jamie Holder, est basée sur la


omparaison des distributions d'amplitudes (spe
tres en 
harge) de pi
s trouvés dans les don-

nées digitisés 
olle
tés au 
ours d'une a
quisition normale. Son but original étant d'égaliser

la réponse entre les voies de digitisation (ainsi que leur poids dans le système de dé
len
he-

ment), 
ette méthode 
ombine le problème d'e�
a
ité de 
olle
tion ave
 la réponse des PMs et

FADCs. Le gain dit opto-éle
tronique est 
ara
térisé par l'expression a5 − a30 (pour la dé�ni-

tion voir la �g. 6.8) déduit de la partie droite du spe
tre en 
harge (on réduit ainsi l'in�uen
e

probable du 
hoix du seuil de dé
len
hement). Les spe
tres en 
harge provenant des observa-

tions de sour
es dans des dire
tions variées donnent des valeurs di�érentes des gains à 
ause

de la dépendan
e de l'e�
a
ité de 
olle
tion en fon
tion de l'angle zénithal et azimutal.

A
tuellement, l'estimation de l'e�
a
ité de 
olle
tion est basée purement sur une simula-

tion détaillé de l'optique de CELESTE. Malgré des 
orre
tions qui prennent en 
ompte les

ombres de la 
améra ainsi que la stru
ture pré
ise des surfa
es ré�é
hissantes (primaire et

se
ondaire), beau
oup d'e�ets peuvent di�
ilement être pris proprement en 
ompte dans la

simulation :

8

Il y a deux ex
eptions : la 
alibration des phototubes (voir le paragraphe 5.1.3), e�e
tuée immédiatement après

leur installation, et la 
alibration des dis
riminateurs dans les modules de dé
len
hement (né
essaires pour le


hoix 
orre
t des seuils).



117 6.1. Re
her
he des pi
s

amp [dc]
0 20 40 60 80 100 120 140 160 180 200

0

100

200

300

400

500

B08

Nent = 6947   

Mean  =  37.16

RMS   =  31.76

a
3
0

a
2
0

a
1
0

a
 5

B08

B08

Nent = 6947   

Mean  =  37.16

RMS   =  31.76

Fig. 6.8 � Le spe
tre en 
harge (distribution des amplitudes) des pi
s dans la voie B08 au 
ours

l'observation de Crabe près du transit. La variable an est dé�ni 
omme l'amplitude où la valeur du

spe
tre intégral atteint n% de sa valeur initiale (autrement, n% des pi
s analysés ont l'amplitude

supérieure à an). Comme une variation du gain optique ou éle
tronique 
ause une variation similaire

de l'é
helle horizontale du spe
tre en 
harge, la di�éren
e am − an est en 
onséquen
e proportionelle

à 
e gain. Le 
hoix m = 5, n = 30 s'est montrté su�samment stable (pour plus de détails, voir [20,

pp. 196℄). La fon
tion ajustée est une fon
tion de Landau, qui est bien adaptée aux distributions des

amplitudes de pi
s.
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des ombres additionnelles de la stru
ture de soutien de la 
améra, des éléments de sa

prote
tion et
.

défauts des miroirs d'héliostats � en plus de quelques se
tions brisées ou manquantes

(moins de 2m2
pour les héliostats les plus endommagés), une fra
tion de la surfa
e de 
ertains

héliostats est pollué par la fuite d'huile (probablement de l'unité motri
e).

mauvais alignement et fautes de pointé � des problèmes de pointé apparaissent sou-

vent pour 
ertains héliostats. Ceux qui 
essent 
omplètement de suivre la 
ible sont supprimés

de l'a
quisition et du dé
len
hement. Mais le plus souvent l'héliostat donné n'est retardé que

de quelques pas 
odeurs de sa position théorique. Ce défaut a�e
te très peu le temps d'arrivée

des photons dans la 
améra, mais il a des 
onséquen
es plus graves sur le nombre des photons


olle
tés. On ne peut pas déduire le 
hangement 
orrespondant de l'e�
a
ité de 
olle
tion

à partir des dérives d'étoiles 
ar les gerbes sont des sour
es étendues. Des e�ets similaires

peuvent apparaître de façon systématique (en fon
tion de l'orientation du héliostat) à 
ause

de la rigidité insu�sante de la stru
ture de soutènement : les 
orre
tions dérivées de la 
ar-

tographie d'étoile dans une dire
tion donné deviennent fausses en 
hangeant l'orientation des

héliostats. Même si de tels dé
alages sont observés souvent pour les imageurs (
ausés par le

dépla
ement de la 
améra dans le plan fo
al du miroir), on n'a au
une éviden
e de 
et ef-

fet pour les héliostats de CELESTE. Si 
et e�et paraissait important, on serait obligé soit

introduire des 
orre
tions d'alignement variables dans l'algorithme de pointage, soit 
orriger

l'e�
a
ité de 
olle
tion pour 
e dé
alage en fon
tion de position de sour
e.

Tous 
es phénomènes réduisent le nombre de photons réellement 
olle
tés par rapport

au nombre estimé dans la simulation, qui produit une sous-estimation de l'énergie de la

parti
ule primaire. En plus, la réponse du déte
teur simulé est plus uniforme que 
elle

du déte
teur réel, fait qui a�e
te 
ertaines variables d'analyse basés sur l'uniformité du

signal à travers du 
hamp d'héliostats.

Dans la partie éle
tronique du téles
ope, les gains (i.e. les atténuations) furent mesurés


omme le rapport entre l'amplitude à l'entrée et à la sortie d'une impulsion inje
tée de largeur


onvenable (pro
he de 
elle des pi
s �erenkov réels). Or 
es mesures dépendent du 
hoix de


ette largeur par
e que l'élargissement des impulsions dans les 
âbles les plus longs et dans les

éléments à bande passante limitée introduise aussi une rédu
tion de l'amplitude. Les pertes

propres de l'élément donné sont égales au rapport de la 
harge (la surfa
e du pi
) à la sortie

et à l'entrée g = so/si (i
i on dénote par i les variables à l'entrée et par o 
elles à la sortie).

Considérant l'élargissement donné par w2
o = w2

i + b2, l'atténuation de l'amplitude mesurée est

r =
ao

ai
=

so

si

√

1 + b2/w2
i

.

Il semblerait plus avantageux de 
alibrer les gains en 
harges plut�t qu'en amplitudes.

Cette méthode re
onstruit mieux le nombre de photoéle
trons 
ar la surfa
e du pi
 �erenkov

�nal est une simple somme de surfa
es des impulsions de photoéle
trons individuels (
omme

dis
uté plus bas). Le 
hoix originel pour la 
alibration en amplitude fut justi�é par la né
essité

d'équilibrer les voies dans les modules de dé
len
hement (et entre les modules) : i
i 
'est

l'amplitude qu'on 
ompare ave
 le seuil 
hoisi (malgré les e�ets importants de l'élargissement

dans les 
artes de retards). Mais la 
alibration en 
harge doit être préférée pour la bran
he de

digitisation. Les premiers essais, dé
rits dans le paragraphe 5.2.2, 
on
ernent la re
her
he des

impulsion de photoéle
tron unique dans les données FADC.
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Amplitude

Pour l'amplitude d'un pi
 lo
alisé dans la fenêtre d'é
hantillonnage on peut prendre sim-

plement la valeur la plus élevé (supposant la valeur de piédestal 
orre
tement estimée). Mais

l'estimation basée sur une seule valeur est sensible au dé
alage des pas de 
onversion dc/mV.
Une appro
he plus sure est de 
al
uler l'interpolation quadratique des trois bins les plus élevés.

On est dans l'abri de 
e biais ave
 la méthode d'ajustement, mais la di�éren
e entre la forme

du pi
 réel et de la fon
tion ajusté (surtout s'il s'agit de pi
s pointus) peut produire une erreur

importante de l'amplitude re
onstruite (bien plus importante que dans 
as de la résolution

temporelle). Néanmoins, l'ajustement est la seule méthode de traitement des pi
s saturés.
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Fig. 6.9 � Rapport entre l'amplitude re
onstruite (à partir des paramètres ajustés) et réelle pour les

di�erents niveaux de bruit de fond (analogue à la �g.6.5) à l'é
helle logarithmique.L'axe horizontale

est donnée enmV.

Sur la �gure6.9 nous voyons les résultats de l'analyse des mêmes données que 
elles utilisées

pour l'estimation de la résolution temporelle ; les distributions obtenues ressemblent à 
elles

de la �gure6.5. On remarque que la valeur moyenne devient surestimée dans deux régions.

Les petits pi
s sont fortement perturbés par le bruit 
ar les �u
tuations négatives ne sont pas

identi�ées 
omme des pi
s, on obtient un ex
ès positif qui 
roit ave
 le taux de bruit. Dans la

region des pi
s saturés il s'agit d'un défaut intrinsèque à la méthode d'ajustement : l'erreur

sur l'amplitude ajustée monte de 20% à 500 dc jusqu'à 80% à 800 dc.

Comme dans le 
as de la résolution temporelle, nous avons ajusté la résolution en amplitude

par une parabole (selon la paramétrisation 6.2), mais seulement sur la partie de la 
ourbe au

dessous de 100mV . On trouve que la relation linéaire entre les paramètres ajustés et le taux

de bruit est toujours valable, ave
 la position de minimum �xé à ct = 2.8= log10 630mV≈
log10 200 dc.

Surfa
e

Comme dans le 
as de l'amplitude, la surfa
e du pi
 peut être estimée soit à partir des

paramètres de la fon
tion ajustée, soit par une simple intégration de la région du pi
. Par la

se
onde méthode on obtient un résultat plus exa
t, mais elle ne peut pas être appliquée en


as des pi
s saturés. Il faut aussi dé�nir des limites de pi
, 
'est à dire les limites d'intégration

de la surfa
e du pi
. La �g. 6.10 montre la 
harge 
umulée en intégrant sur toute la fenêtre

de digitisation (après soustra
tion du piédestal). On voit 
omment un 
hangement des points
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initiaux et �naux de l'intégration de la surfa
e du pi
 modi�e fortement la valeur de 
ette

surfa
e (obtenue 
omme une simple di�éren
e des valeurs de l'intégral en 
e deux points). Les

deux droites donnent l'ajustement linéaire (
. à d. 
onstante avant intégration) aux regions

situées à gau
he et à droite du pi
 
entral. La pente non-nulle de 
ette fon
tion aux bords de

la fenêtre indique que les piédestaux propres à 
es deux régions di�èrent de la valeur moyenne

du piédestal. Ce
i arrive pour deux raisons : le piédestal varie à 
ause de la �u
tuation du taux

des photons du fond de 
iel (exemple de droite de la �g. 6.10) et aussi la libération simultanée

d'un grand nombre de photoéle
trons produit une a

umulation de 
harges importante dans

le 
ondensateur atta
hé au phototube (le 
ouplage 
apa
itif presenté en par. 5.1.1) � évident

dans l'exemple de gau
he à bas bruit de 
ette �gure. La moyenne du piédestal à droite du pi


est don
 diminuée par la valeur 
orrespondante du potentiel du 
ondensateur.
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Fig. 6.10 � Charge intégrée dans la fenêtre de digitisation pour un pi
 �erenkov simulé ave
 un

bruit de fond négligeable (à gau
he) ou nominal (à droite). La 
ourbe épaisse montre le signal avant

intégration (la ligne pointillée horizontale 
orrespond à la valeur du piédestal). La surfa
e du pi
 est

estimée à l'aide de deux ajustement linéaires (voir le texte) 
omme la di�éren
e à la position du

maximum du pi
 (ligne pointillée verti
ale).

6.1.4 Comparaison ave
 la simulation

Comment déjà dit au début de 
e 
hapitre, les paramètres des pi
s �erenkov donnent

la possibilité d'une première 
omparaison dire
te entre les données prises dans l'a
quisition

réelle et 
elles issues de la 
haîne 
omplète de la simulation. Il est très important de véri�er les

résultats à 
e point 
ar toutes les variables de l'analyse suivante dépendent des 
ara
teristiques

des pi
s individuels.

Nous 
ommençons 
ette 
omparaison ave
 la simulation � standard � d'une sour
e située

au Zénith. Deux lots de protons sont simulés ave
 un indi
e spe
tral intégral −1.78 : l'un entre

30GeV et200GeV et l'autre entre 200GeV et 10TeV.

9

L'indi
e du spe
tre des gamma (−2.0)
a été 
hoisi pro
he de 
elui du Crabe (selon les mesures d'EGRET), les énergies allant de 10 à

9

Car seulement peu protons du premier intervalle dé
len
hent le déte
teur ; ave
 un seul lot de spe
tre 
ontinu on

aurait une statistique insu�sante d'évènements à haute énergie. Pour 
ertaines études nous nous 
ontentons

seulement des protons du deuxième intervalle, négligeant la 
ontribution minoritaire des protons de basse

énergie.
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Fig. 6.11 � Distribution de l'angle α pour les évènements 
ommuns (pris sur la sour
e) passant les


oupures � gamma � (histogramme blan
) et � hadron � (histogramme gris) de l'analyse CAT. Le

nombre des évènements hadroniques a été renormalisé à la même intensité hors sour
e (60◦ < α <
180◦). Les lignes verti
ales indiquent les deux 
oupures en α utilisés pour l'extra
tion des lots enri
his

en gamma.

300GeV. Le développement des gerbes est traité ave
 ISU, suivi par la simulation optique, dans

la 
on�guration des 40 héliostats en pointé 
onvergent à 11 km. Les paramètres de la simulation

éle
tronique viennent des mesures présentées dans le 
hapitre pré
édent (l'impulsion d'un

photoéle
tron de type gaus+expo de ave
 demi-largeur de 3.3 ns , 
ompte tenu du 
ouplage


apa
itif). Le bruit du fond du 
iel ave
 un taux (moyenné entre les héliostats) de 1.2 p.e./ns

orrespond à de bonnes 
onditions météorologiques.

Pour les données réelles nous avons 
hoisi les données prises près du Zénith (l'angle zénithal

θ < 15◦), pendant l'observation de Markarian421 en janvier et février 2000 (7 runs totalisant

2.4 heures sur la sour
e). Ce lot a été 
hoisi pour deux raisons :

� le sour
e a été observé simultanément ave
 l'imageur CAT, dont l'analyse est très per-

formante pour la séle
tion entre les gerbes hadroniques et gamma ;

� il s'agit d'une période d'a
tivité très élevée de Markarian421 (selon les mesures du CAT),

qui a permis à CELESTE pour la première fois d'obtenir un signal signi�
atif sur 
ette

sour
e.

La 
ombinaison de 
es deux 
onditions nous permet d'extraire une séle
tion d'évènements


ommuns fortement enri
hie en gamma. La pro
édure d'une telle extra
tion est dé
rite en

détail par Mathieu de Naurois dans [20, 
hap. 10℄ : i
i nous ne rappellerons que les idées

essentielles. Pour l'imageur CAT, on utilise 
omme variable prin
ipale l'angle α d'orientation

de l'image de la gerbe par rapport à la position de la sour
e dans le plan fo
al. Dans l'analyse

de CAT on séle
tionne les images qui s'ajustent le mieux à un modèle de gerbes gamma ; la

distribution de l'angle α de 
es évènements (montrée sur la �g. 6.11) montre un ex
ès attendu

(par rapport aux évènements du fond hadronique) près du 0. La 
oupure habituelle α < 6◦ nous
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donne 334 évènements � gamma � par rapport aux 131 évènements � hadroniques � dans 
et

intervalle (après la renormalisation donnée sur la �g. 6.11) : on estime don
 le 
ontenu a environ

60% de gamma dans 
e lot. Pour 
ertaines études (dépendan
es de plusieurs paramètres) 
ette

statistique parait trop faible ; une séle
tion moins forte de α < 18◦ nous donne un lot de 740

évènement ave
 48% des gamma.

Imposer un dé
len
hement simultané de CAT aux évènements de CELESTE éleve nette-

ment le seuil de 
e dernier (autour de 200GeV). Nous devrons don
 étudier aussi l'in�uen
e

du seuil de dé
len
hement pour les distributions dis
utées 
i-dessous.
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Fig. 6.12 � Distributions des paramètres d'ajustement des pi
s trouvés dans la voie B08 pour la

simulation des protons (ligne étroite ave
 des fon
tions de Landau ajustées) et les évènements réels

(
ommuns CAT-CELESTE) marqués � hadronique � (ligne épaisse). Les valeurs des amplitudes sont

données en pas 
odeur [dc℄, la largeur et la position en pas d'é
hantillonnage, dénoté [ns℄ (par
e qu'il

vaut une nanose
onde à 6% près).

La �g. 6.12 
ompare les distributions des trois paramètres prin
ipaux des pi
s - l'ampli-

tude, la largeur et la position du maximum - d'une voie 
hoisie, pour des protons simulés (seuil

� nominal � de 4.5 p.e. par héliostat et une majorité de 3/5) et pour des données réelles (évè-

nements � hadroniques �). Les di�éren
es entre 
es distributions méritent des 
ommentaires :

amplitude l'ex
es de pi
s à faible amplitude dans les données simulées 
orrespond e�e
tive-

ment à un seuil plus élevé des données réelles (
ommenté ave
 la �g. 6.13) ;

position la position absolu du pi
 n'est pas pertinente ; la dispersion plus élevée des données

réelles peut être aussi attribuée aux défauts de syn
hronisation des FADCs ;

largeur le desa

ord le plus marqué, qui sera dis
uté plus loin.

La 
omparaison ave
 les gamma simulés (le même seuil que 
elui des protons) et le lot des

données réelles enri
hies de 60% en gamma donne les résultats résumés dans le tableau suivant :

données 
ommuns CAT-CELESTE simulation � standard �

� hadrons � � gamma � protons gamma

amplitude [d
℄ 47.3 36.6 36.5 30.0

disp. de position [ns℄ 5.38 5.74 3.70 3.26

demi-largeur [ns℄ 6.52 ± 3.36 6.70 ± 3.80 4.05 ± 2.17 3.92 ± 2.19

à gau
he 2.87 ± 2.51 3.10 ± 2.92 1.70 ± 1.51 1.65 ± 1.50

à droite 3.65 ± 2.26 3.61 ± 2.47 2.34 ± 1.73 2.26 ± 1.75
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Il s'agit des valeurs (moyennées entre toutes les voies) de la moyenne et l'é
art-type des

distributions dis
utées : pour l'amplitude seule la moyenne est donnee et pour la position seule

la dispersion. On utilise aussi une pre-séle
tion des pi
s en amplitude A > 10 dc (env. 3 p.e.)
pour réduire le nombre des pi
s dus aux �u
tuations du fond de 
iel (sauf pour la distribution

d'amplitude, où on utilise une 
oupure di�érente A < 230 dc pour rejeter les ajustements

défaillants des pi
s saturés).

Les di�éren
es entre les voies (pour les données réelles) ne sont pas négligeables : pour les

moyennes des distributions d'amplitude la dispersion entre les voies est environ 13%, de même

pour la dispersion de position du maximum. Les largeurs moyennes varient entre les voies de

5 ∼ 6%.

La �gure 6.13 montre une variation linéaire de 
es valeurs moyennes ave
 le seuil appliqué,

pour des protons simulés. L'amplitude moyenne 
roit (vers les valeurs qu'on trouve pour les

données réelles) ave
 le seuil, semblant indiquer une sous-estimation du seuil simulé. Par 
ontre

la largeur (sa partie à gau
he) et la dispersion de position diminue. Il faut don
 aller 
her
her

les raisons des é
arts 
onstatés dans les parties pré
édentes de la simulation.
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Fig. 6.13 � Cara
teristiques des distributions de la �gure 6.12 (moyenne entre toutes les voies) pour

les protons simulés en fon
tion du seuil appliqué (majorité 3/5). A gau
he, l'amplitude moyenne (dans

l'intervalle 10 dc < A < 230 dc), au milieu, la demi-largeur (triangles) et les parties à gau
he (losanges)

et à droite (
roix), et le dernier graphique la dispersion de position du maximum.

L'e�et de diminution de la largeur ave
 l'amplitude du pi


10

est en
ore plus visible sur

les graphiques bi-dimensionnels (6.14) ; l'étude séparée des pro�ls pour la largeur à droite et

à gau
he est donnée sur la �g. 6.15. On voit bien que la largeur moyenne de pi
s simulés est

sensiblement inférieure (d'environ 40%) à la largeur des pi
s trouvés dans les données réelles.

A 
ette é
helle les di�éren
es entre les données hadroniques et � gamma � devient négligeables.

On peut néanmoins 
onstater que les données réelles 
omposées pour moitié de gamma ont une

largeur légèrement inférieure aux données hadroniques, 
'est 
e qu'on trouve aussi entre les

protons et gamma simulés, jusqu'à la saturation. La 
roissan
e de la largeur des pi
s dans les

données réelles au-delà de la saturation peut être expliqué par l'e�et de pi
s mal re
onstruits

(beau
oup plus rare dans les données simulées).

On peut imaginer deux e�ets qui ont impa
t sur la largeur des pi
s �erenkov : le niveau

de bruit du fond (qui joue surtout dans la re
onstru
tion des pi
s) et la �u
tuation temporelle

des impulsions d'un photoéle
tron dont le pi
 est 
omposé. Pour étudier 
e dernier e�et, nous

avons introduit dans la simulation éle
tronique une �u
tuation supplémentaire du temps de

10

Il s'agit de la largeur à mi-hauteur ; la largeur à un niveau donné peut e�e
tivement augmenter.
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Fig. 6.14 � Largeur ajustée versus amplitude (en é
helle logarithmique) : en haut, les données réelles

enri
hies en gamma (48%) et les évènements � hadroniques �, en bas, les gamma et les protons simulés.
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Fig. 6.15 � Largeur ajustée versus amplitude pour des données prises près du Zénith et la simulation

� standard �. La paire du haut donne la valeur moyenne et la dispersion (par bin logarithmique en

amplitude) de la demi-largeur à gau
he, en bas même 
hose pour la demi-largeur à droite. La ligne

verti
ale limite la région de saturation des FADCs.
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transit des photoéle
trons dans les PMs, mais la vraie origine de la dispersion supplémentaire

des photons peut être déjà dans la propagation de la lumière dans l'optique ou même dans le

développement des gerbes.

Sur la �g. 6.16 on peut 
omparer l'in�uen
e de 
es deux e�ets : le doublement de bruit

de fond du 
iel (un taux moyen n = 2.4 p.e./ns) et une augmentation forte de la �u
tuation

du temps de transit (de 0.5 ns à 2.7 ns,
ette valeur importante ayant été 
hoisie pour estimer

la grandeur de 
et e�et). Comme on le voit, le bruit de fond supplémentaire ne 
hange pas

la valeur moyenne de la largeur des pi
s (sauf à basse amplitude à 
ause des faux pi
s de

bruit), mais il augmente la dispersion des distributions de largeur de 20 à 40 %. La variation

de la �u
tuation temporelle des photoéle
trons d'un fa
teur 5 peut e�e
tivement augmenter

la largeur moyenne, mais au maximum de 10% près de la saturation.
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Fig. 6.16 � In�uen
e de deux e�ets � bruit de 
iel double (
arrés) et �u
tuation temporelle (triangles)

� sur la largeur des pi
s. La �gure de gau
he donne l'élargissement relatif de la valeur moyenne par bin

en amplitude (en log dc), la �gure de droite le 
hangement de sa dispersion, en fon
tion de l'amplitude.

Les e�ets dis
utés ne sont don
 pas 
apables d'apporter les 
orre
tions né
essaires. La seule

solution qui reste 
'est de revenir au paragraphe 5.2.4 : le paramètre d'auto
orrelation τ pour

les données réelles varie entre τ ≈ 2.6 ns et 2.9 ns ; pour arriver à 
ette valeur ave
 le bruit de

fond simulé, il faut selon la �gure 5.16 élargir l'impulsion d'un photoéle
tron jusqu'à une demi-

largeur entre 5 ns et 6 ns. Ce 
hoix nous permet de simuler la �u
tuation du piédestal réelle

(la valeur σ2 = 5 ∼ 10 p.e.2) ave
 un taux des photons plus pro
he de l'estimation de Berrie

Giebels (page 19). Mais le 
hangement de largeur peut avoir des 
onséquen
es importantes sur

beau
oup d'autres 
ara
teristiques de l'expérien
e, non seulement dans sa bran
he digitisation,

mais en
ore plus dans la pro
édure de dé
len
hement. Dans le 
hapitre suivant on va essayer

de quanti�er 
es e�ets.

On s'est aperçu que la largeur des impulsions d'un photoéle
tron joue un r�le beau
oup

plus important que la dispersion temporelle du front d'onde �erenkov : la �g. 6.17 montre que

la variation de la largeur du pi
 ave
 
ette dernière est assez faible.

La valeur de la largeur w0 des impulsions d'un photoéle
tron, utilisée dans la simulation,

a une in�uen
e dire
te sur la surfa
e des pi
s �erenkov (
ar les déte
teurs ont été 
alibré

en amplitude, on trouve une proportionalité entre w0 et la surfa
e des pi
s). Son impa
t sur
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Fig. 6.17 � à gau
he : 
orrelation entre la largeur du pi
 et la dispersion du temps d'arrivée des

photons (la dispersion du front d'onde �erenkov) dans un phototube donnée ; à droite : le � fa
teur de

sommation � sp = Ap/nAo en fon
tion du nombre de photoéle
trons (simulation de gamma au Zénith

ave
 une largeur d'impulsion de photoéle
tron w0 ≈ 3.3 ns).

l'amplitude Ap des pi
s �erenkov est moins dire
t : la dispersion des temps d'arrivée des

photons (sur un déte
teur) fait que Ap est inférieur à la somme des amplitudes d'impulsion

d'un photoéle
tron (qui �u
tuent autour de la valeur � 
alibrée � A0). Pour des impulsions

étroites 
et e�et est plus important que pour des impulsions larges.

Le tableau suivant montre les résultats des simulations (gamma et protons au Zénith) qui

ont été e�e
tuées pour trois largeurs wo :

gamma protons

w0[ns℄ wp[ns℄ sp wp[ns℄ sp

3.34 3.63 0.83 3.81 0.78

5.00 5.19 0.90 5.36 0.85

6.02 6.32 0.91 6.52 0.86

Une pre-séle
tion des pi
s entre 10 et 30 p.e. a été appliquée (pour s'a�ran
hir de pi
s

perturbés par le bruit). La valeur wpest la largeur moyenne des pi
s dans 
et intervalle, sp

est la moyenne des rapports spi = Api/nAoi obtenus pour 
haque déte
teur (ave
 sa propre


alibration d'amplitude A0i des impulsions d'un photoéle
tron).
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Fig. 6.18 � Le fa
teur sp en fon
tion de l'amplitude des pi
s (en [dc]) pour les protons et gamma

au Zénith et deux largeurs di�érentes d'impulsions d'un photoéle
tron. Tandis que pour les protons

la valeur moyenne reste presque 
onstante, pour les gamma elle dé
roît (presque jusqu'au niveau des

protons).



Chapitre 7

Dé
len
hement

7.1 La formation de dé
len
hement

7.1.1 � Mise-en-temps �

Fig. 7.1 � Front d'onde sphérique versus front plan. Dans le deuxième 
as le dépla
ement de la gerbe

ne modi�e pas la qualité de la mise-en-temps (pour un réglage des retards donné), 
e qui n'est pas

vrai pour un réglage � sphérique �.

Le 
al
ul des retards dans le système de dé
len
hement est faite à partir d'une hypothèse

sur la stru
ture temporelle de la lumière �erenkov produite par une gerbe éle
tromagnétique.

Pour les énergies de l'ordre 101 − 102 GeV la forme du front d'onde la mieux adaptée est

probablement la forme sphérique. Son rayon est donné par d/ cos θ (où θ est l'angle zénithal

sous lequel on observe la gerbe et d l'altitude du maximum de l'émission � typiquement 11 km),

son 
entre se situe sur la droite qui passe par le pivot (point au milieu du 
hamp des héliostats)

dans la dire
tion de la sour
e observée.

Il est intéressant de noter que si on supposait une forme plane du front d'onde au
un 
hoix

de pivot serait né
essaire : le 
al
ul des retards serait le même pour n'importe quel point

d'impa
t des gerbes qui arriveraient de la dire
tion donnée. En revan
he, les retards réglés

129
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selon l'hypothèse sphérique favorisent les gerbes qui tombent près du 
entre du 
hamp, mais

sans au
une restri
tion sur la dire
tion de la gerbe (
omme on le voit sur la �g. 7.1).

Pour 
ette raison le réglage � plan � 
ontrairement au type � sphérique � ne réduit pas la

surfa
e e�e
tive de dé
len
hement mais 
e dernier permet une meilleure mise-en-temps et don


un seuil en énergie plus bas pour les gerbes bien 
entrées. Mais une étude quantitative nous

montre que les di�éren
es entre les deux types de réglage ne sont pas en fait très marqués : la

dispersion des pi
s après la mise-en-temps (dans un module de dé
len
hement) 
roit légèrement

ave
 le paramètre d'impa
t (d'une valeur 0.7 ns au double). Le fa
teur limitant i
i est le pas

minimal (1 ns) des retards analogiques.
Néanmoins, dans le système de dé
len
hement de CELESTE, de petites di�éren
es dans le

positionnement des pi
s peuvent avoir des impli
ations importants dans les amplitudes après

la sommation. La sensibilité du déte
teur à la pré
ision de la mise-en-temps dépend beau
oup

de la forme des pi
s sommés. Dans un mode de dé
len
hement purement logique on somme

des impulsions re
tangulaires (générées par des portes de retards logiques) don
 de petits

dépla
ements (jusqu'à la largeur de 
es impulsions) sont tolérés. Par 
ontre dans un système

analogique, où on somme des impulsions étroites, même les petits erreurs de mise-en-temps

peuvent réduire sensiblement l'amplitude du pi
 �nal. Les rapports de 
ette amplitude et de la

somme des amplitudes des pi
s à l'entrée du module de dé
len
hement ont une valeur moyenne

sg, qui 
ara
térise bien la pré
ision de mise-en-temps.

L'amplitude � somme � Ag peut également être ramené (pour les gerbes simulées) au

nombre total ng des photoéle
trons générés dans toutes les voies du groupe donné. Le rapport

fg =
Ag

ng bg A0
(7.1)

(où A0 dénote l'amplitude nominale d'un photoéle
tron

1

et bg est l'atténuation moyenne

entre le déte
teur et le module de dé
len
hement � dans le splitter et les retards �xes) donne

une mesure de l'iso
hroni
ité globale de déte
teur, 
ombinant ainsi le fa
teur sg de module de

dé
len
hement ave
 les fa
teurs spi dus à la dispersion de temps d'arrivée des photons dans

les photomultipli
ateurs individuels. La �gure 7.2 donne une idée generale de la qualité de

mise-en-temps dans les groupes, la �gure 7.3 
ompare le fa
teur fg obtenu pour les di�erents

simulations. La 
onnaissan
e de 
e fa
teur peut être utile pour la 
orre
tion de la relation

traditionnelle entre le seuil exprimé en photoéle
trons par héliostat et le seuil en millivolts

appliqué au dis
riminateur dans le module de dé
len
hement

s[mV] = γi s[dc] − δi = s[p.e./hel]hg bg A0, (7.2)

hg étant le nombre des voies a
tives dans le groupe.

2

Si l'intensité de lumière �erenkov


olle
tée par un héliostat est n = s[p.e./hel], l'amplitude moyenne du signal sommé, obtenue

à partir de la formule 7.1 ave
 ng = hg n

Ag = fg nhg bg A0,

1

Dans une première phase de l'expérien
e, la haute tension des PMs fut réglée de façon à obtenir la même

amplitude (moyenne) dans toutes les voies. Ce
i a 
hangé suite à la 
alibration opto-éle
tronique (voir le par.

6.1.3). Pour une dé�nition propre du seuil on doit don
 utiliser la moyenne des amplitudes de toutes les voies

du groupe 
onsideré. Comme les di�éren
es entre la 
alibration an
ienne et nouvelle ne sont pas très grandes,


es moyennes di�érent de la valeur nominale (habituellement 10 mV/p.e.) de moins de 10%.

2

Il n'y a pas d'atténuation à in
lure 
ar les paramètres γi et δi pour la 
onversion entre tension en millivolts et

d.c. partent de la 
alibration faite à l'entrée du module de dé
len
hement (voir le paragraphe 5.3.1).
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Fig. 7.2 � Figure analogue à 6.17 pour un groupe de dé
len
hement : à gau
he, la largeur du pi
 de la

somme de groupe versus la dispersion des positions des maxima des pi
s dans les voies 
orrespondantes ;

à droite, le fa
teur de sommation fg en fon
tion du nombre total ng de photoéle
trons dans le groupe :

l'ex
es des évènement fg > 1 pour les petits ng est probablement du aux petits pi
s augmentés par

la �u
tuation du bruit de fond [simulation de gamma au Zénith ave
 une largeur d' impulsion d'un

photoéle
tron w0 ≈ 5 ns℄.
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Fig. 7.3 � Le fa
teur fg en fon
tion de la somme des amplitudes de pi
s (en [dc]) dans une groupe,
pour les protons et gamma au Zénith et deux largeurs di�érents des impulsions d'un photoéle
tron.

(
f. la �g. 6.18 ). Sur le graphique des valeurs moyennes on trouve un ex
es similaire à 
elui observé

sur la �g.7.2.
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est inférieure d'un fa
teur fg au seuil donné par la formule 7.2. La �g. 7.4 montre les

moyennes des valeurs Ag et ng/hg pour les évènements qui ont dé
len
hé le déte
teur ave
 les

seuils di�érents.
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Fig. 7.4 � Valeurs moyennes de l'amplitude du pi
 sommé (à gau
he) et nombre des photoéle
trons

par groupe (à droite) versus le seuil de dé
len
hement (
haque bin en seuil 
orrespond aux évènements

qui ont dé
len
hé ave
 le seuil donné mais pas ave
 un seuil supérieur). Les pentes de la deuxième

�gure (entre 0.80 et 0.85) donnent le fa
teur de 
orre
tion entre le seuil � théorique � et � réel �.

Pour les données réelles nous ne disposons que des variables extraites de données digitisées ;

le fa
teur de sommation doit don
 etre re-dé�ni 
omme

fg =
Ag
∑

Ai
, (7.3)

où

∑

Ai = As est la somme des amplitudes de pi
s trouvés dans les voies de digitisa-

tion 
orrespondants au groupe donnée. Évidemment, l'amplitude Ag du signal sommé dans

le groupe n'est dé�nie que pour les observations où on a dédié 
ertaines voies d'é
hantillon-

nage aux sommes de groupes. Mais avant que l'expérien
e ne dispose du nombre né
essaire

de FADCs, Mathieu de Naurois a implanté dans son 
ode d'analyse (un logi
iel dénommé

Flashview, destiné à l'origine à la visualisation des données brutes) une méthode qui rem-

pla
e les sommes digitisées par des sommes re
onstruites. Il s'agit d'une simple sommation

des fenêtres d'é
hantillonnage des voies qui 
ontribuent au groupe donné. Ces fenêtres étant


entrées au temps d'arrivé théorique du front d'onde (à un 
oup d'horloge près), on obtient

presque la même pré
ision de mise-en-temps (≈ 1 ns) que dans le système de dé
len
hement

réel. Néanmoins, les défauts o

asionnels de positionnement et de le
ture des fenêtres dans la

mémoire des FADCs dégradent la mise-en-temps (et don
 diminuent l'amplitude) des sommes

re
onstruites. Ces défauts peuvent biaiser la 
omparaison des paramètres de sommes de groupe

re
onstruites entre la simulation et la réalité.

3

Par 
ontre, une telle 
omparaison ne dépend ni

du modèle d'élargissement ni des autres 
ara
teristiques du module de dé
len
hement.

3

Le traitement de 
es défauts à l'aide des pi
s �du
iaires, utilisé dans le 
ode d'analyse de Mathieu de Naurois,

n'était pas appliqué pour les sommes re
onstruites.
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La formule 7.3 peut etre re-é
rite de la façon suivante

fr =
Ar
∑

Ai
, (7.4)

où Ar est l'amplitude de la somme re
onstruite. On peut dé�nir une variable analogue à 7.4

qui 
ompare la largeur wr du pi
 re
onstruit ave
 la moyenne de largeurs wi des pi
s dans les

voies individuelles

gr =
nwr
∑

wi
,

où n est le nombre de pi
s qui 
ontribuent à la somme donnée. Cette variable est néanmoins

sensible à la séle
tion des pi
s ; elle peut être biaisé par les pi
s de petit amplitude pour

lesquels l'estimation de la largeur est moins pré
ise. Il semble don
 plus prudent d'utiliser une

moyenne ponderée

ḡr =
wr

∑

Aiwi/
∑

Ai
. (7.5)

La surfa
e du pi
 (assimilé à un triangle) peut être exprimé 
omme S = Aw. Comme la

surfa
e du pi
 re
onstruit est Sr =
∑

Si indépendamment de la qualité de la mise-en-temps,

il existe une relation appro
hée entre fr et ḡr

ḡr =
wr

∑

Ai
∑

Aiwi
≈ Sr

Ar

∑

Ai
∑

Si
=

1

fr
.

7.1.2 Comparaison des signaux sommés

Nous 
ommençons par la 
omparaison des sommes de groupe re
onstruites, en utilisant

toujours les données de Markarian 421 près du transit et 
elles simulées au Zénith. La �gure

7.5 montre que même ave
 des impulsions d'un photoéle
tron de 6 ns de largeur, les données
simulés n'appro
hent les données réels qu'aux amplitudes élevées. Il y a don
 e�e
tivement une

sour
e supplémentaire de �u
tuation de pi
s �erenkov pour les données réelles, soit au niveau

de digitisation des pi
s individuels et re
onstru
tion de sommes, soit déjà entre les photons

�erenkov. Néanmoins, pour la distribution de ḡr dis
utée, on arrive à reproduire (voir la �g.

7.5) la di�éren
e entre le lot des données réelles enri
hi en gamma par rapport aux données

hadroniques : les pi
s re
onstruits sont plus larges à bas énergie et plus étroits à haut énergie,


'est qu'on trouve aussi pour les gamma simulés par rapport aux protons.

Pour la 
omparaison des pi
s réels (
.à d. digitisés) de sommes de groupe nous ne pouvons

pas utiliser le lot pré
édent, 
ar à l'époque de 
e sursaut de Mrk421 il n'y avait pas en
ore

des voies de digitisation dédiées aux sommes de groupes. On doit don
 tourner vers le Crabe,

qui était notre 
ible prin
ipale, et pour lequel nous disposons d'une 
olle
tion su�sante des

données de bonne qualité. Nous devons nous 
ontenter de la 
omparaison des données brutes

ave
 des protons simulés. Dans les 
omparaisons pré
édentes on s'est assuré que les di�éren
es

entre les distributions prin
ipales de paramètres de pi
s pour les données � gamma � et �

proton � ne sont pas importantes (ni pour les données réelles ni simulées) par rapport aux

di�éren
es entre la simulation et la réalité.

Nous allons 
omparer les données réelles (run 13139 datant du février 2001) ave
 les protons

simulés pour deux largeurs di�érentes de l'impulsion d'un photoéle
tron : 5 et 6 ns. Ce 
hoix
est justi�é par la �gure 7.6, où la valeur moyenne de la largeur des pi
s dans les données réelles
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Fig. 7.5 � La valeur ḡr de la formule 7.5 en fon
tion de l'amplitude du pi
 re
onstruit des sommes de

groupe. Il s'agit de mêmes données que dans les 
omparaisons pré
édentes, la simulation s'est passée

ave
 l'impulsion d'un photoéle
tron de 6 ns de largeur. Le � real gamma � est en e�et le lot de données

réelles enri
hies de 48% de gamma.
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Fig. 7.6 � La largeur des pi
s digitisés dans les voies individuelles (une moyenne pour toutes les voies),

en fon
tion de leur amplitude. Les données réelles (sans 
oupures) sont prises pendant l'observation du

Crabe près du transit, les protons étaient simulés pour la même dire
tion et deux largeurs di�érentes

de l'impulsion d'un photoéle
tron.
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Fig. 7.7 � La largeur des pi
s digitisés des sommes de groupe, en fon
tion de leur amplitude.

se trouve pour une bonne partie de la gamme dynamique entre les points 
orrespondants à


es deux simulations.

Nous 
ommençons l'étude de pi
s de sommes digitisés par la 
omparaison des largeurs :

sur la �gure 7.7 nous 
onstatons une di�éren
e plus marquée que dans le 
as des pi
s re-


onstruits. Cette di�éren
e peut être attribué aux e�ets diverses à l'intérieur du module de

dé
len
hement : les erreurs de la mise-en-temps aussi que une modélisation insu�sante de

l'élargissement.
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Fig. 7.8 � La largeur des pi
s digitisés des sommes de groupe, par rapport à la largeur moyenne

(ponderée) des pi
s dans les voies 
orrespondantes (en fon
tion de l'amplitude du pi
 sommé). On voit

que l'in�uen
e de la largeur d'impulsion d'un photoéle
tron, utilisé dans la simulation, a e�e
tivement

disparu.

En outre de la largeur de pi
s sommés, nous pouvons aussi 
omparer leur amplitude.

L'erreur de la 
alibration de la sortie analogique du module de dé
len
hement apporte une
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in
ertitude supplémentaire de 
e 
omparaison. La �gure 7.9 nous montre le rapport entre

l'amplitude de la somme digitisée et re
onstruite ; même si on 
onstate une di�éren
e de 50%

entre la simulation et la réalité, on s'assure que jusqu'à la saturation 
e rapport reste 
onstante,

qui est un point essentiel pour l'emploi des sommes re
onstruites 
omme un rempla
ement

des sommes digitisés dans l'analyse.
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Fig. 7.9 � Le rapport entre les amplitudes de pi
s réels et re
onstruits des sommes de groupe.

7.2 Surfa
e e�e
tive

7.2.1 De�nition des variables

A l'aide de la simulation de dé
len
hement on peut estimer une des variables prin
ipales de

l'expérien
e, la surfa
e e�e
tive. Elle est 
al
ulée 
omme l'e�
a
ité de dé
len
hement nd/ng

(où ng est le nombre de gerbes générés et nd le nombre de 
es gerbes qui ont dé
len
hé l'expé-

rien
e) multiplié par le surfa
e Ag sur lequel on a généré les gerbes (i
i on parle toujours des

gerbes gamma par
e que 
e sont les parti
ules dont on veut mesurer le �ux). On devrait s'as-

surer que la probabilité de dé
len
hement par les gerbes en dehors de 
ette zone de génération

est négligeable.

La dépendan
e de la surfa
e e�e
tive Aeff ave
 l'énergie E des gerbes utilisées nous permet

aussi de dé�nir le seuil en énergie (habituellement l'énergie pour laquelle Aeff (E) atteint 50%
de sa valeur maximale). Dans le 
as de CELESTE 
ette dé�nition est en peu plus déli
ate


ar la zone de dé
len
hement est limitée surtout par le re
ouvrement des 
hamps de vue des

héliostats et non par la taille du disque �erenkov (le 
as des imageurs). Les gerbes d'énergie

su�samment élevée peuvent dé
len
her CELESTE même si elles ne sont vues que par une

fra
tion des héliostats, et la surfa
e e�e
tive 
ontinue à 
roître jusqu'au delà du 1TeV. Pour


ette raison, la formule simple

Aeff (E) =
nd(E)

ng
Ag = p0

(

1 − e

−(E−p1)/p2

)

, (7.6)

ne s'ajuste pas très bien aux données (
f. �g. 7.10). Une simple modi�
ation
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Fig. 7.10 � Surfa
e e�e
tive en fon
tion de l'énergie ajustée par trois fon
tions proposées dans le

texte : 7.6 par le trait plein, 7.7 en tirets et 7.8 par la 
ourbe épaisse. Les données 
orrespondent aux

gerbes gamma provenant de la dire
tion du Crabe au transit, après le dé
len
hement ave
 un seuil de

4.5 p.e. par héliostat et une multipli
ité 3/5.
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Aeff (E) = p0

(

1 − e

−(E−p1)/p2

)p3

, (7.7)

permet obtenir un ajustement sensiblement meilleur de la partie montante (près du seuil).

Mais pour modéliser 
orre
tement la 
roissan
e de Aeff (E) jusqu'au 1TeV (qui devient plus

évidente après les 
oupures d'analyse), une fon
tion de 6 paramètres a été proposé

Aeff (E) = p0

(

1 − e

−(E−p1)/p2

)p3
(

1 − e

−(E−p1)/p4

)p5

. (7.8)

Évidemment, on ne peut pas exprimer l'énergie du seuil dire
tement à partir des paramètres

de 
ette fon
tion. Mais nous pouvons revenir à la fon
tion pré
édente qui donne les résultats

presque identiques près du seuil. Cette fon
tion atteint la valeur 0.5 p0 à

Eth = p1 − p2 log

(

1 − 1

2

1/p3

)

.

Mais à 
ause d'une mauvaise ajustement de la fon
tion 7.7 aux données aux hautes énergie

son paramètre p0 (dénoté ensuite pd
0) ne 
orrespond pas à la surfa
e e�e
tive réelle dans la

limite d'haute énergie ; on devrait plut�t utiliser le paramètre p0 de la fon
tion 7.8 (dénoté

ps
0) et on obtient la dé�nition �nale du seuil

Eth = p1 − p2 log



1 −
[

ps
0

2 pd
0

]1/p3



 . (7.9)

Cette de�nition est le maximum que nous pouvons tirer du meilleur ajustement de la fon
-

tion Aeff (E), sans avoir fait une hypothese sur le spe
tre de la sour
e. Mais la parametrisation

7.8, qui 
orresponde aux besoins spe
i�ques de CELESTE, est di�
ile à 
omparer ave
 les re-

sultats des autres experien
es. La de�nition du seuil la plus repandue est probablement 
elle

introduite par la 
ollaboration de Whipple, pour laquelle à l�energie du seuil Emax le nombre

des gamma (tirés selon un spe
tre E−2
) qui de
len
hent le dete
teur devient maximale (
�est

à dire on 
her
he le maximum de la fon
tion E−2Aeff (E)).

Cette de�nition est parti
ulierement 
onvenable pour l�observations de la Nebuleuse de

Crabe, 
ar la pente −2 
hoisie 
orresponde bien à 
elle du spe
tre de 
ette sour
e dans la

region 10 ∼ 100GeV.

4

Ave
 un spe
tre S(E)dE des parti
ules primaires donné, nous pouvons

aussi de�nir la surfa
e e�e
tive moyenne

Amoy =

∫ ∞

Es

S(E)Aeff (E)dE/

∫ ∞

Es

S(E)dE = Es

∫ ∞

Es

E−2Aeff (E)dE (7.10)

pour notre 
hoix S(E) = kE−2
. Cette valeur depende du 
hoix de Es : nous prennons l�energie

donné par le parametre p1 dans la formule 7.8 pour laquelle Aeff (E) est nulle. En�n, nous


al
ulons l�energie moyenne

Emoy =

∫ ∞

Es

E S(E)Aeff (E)dE/Amoy .

4

En e�et, au dessus de 
ette region, dans la domaine des imageurs, le spe
tre de la Nebuleuse devient plus raide.

Mais 
e 
hangement de l�indi
e spe
tral n�a pas des e�ets importants dans le 
as de CELESTE dont le seuil

est situé bien dans la region 
hoisie.
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Elle est plus sensible aux variations du spe
tre aux hautes energies que Amoy . De plus,

quand on peut (pour un spe
tre ave
 la pente autour de −2) terminer l�integration de 7.10

ave
 la pre
ision su�sante autour de 10TeV, pour le 
al
ul de Emoy il faut aller au moins 10

fois plus loin, dans la region où le spe
tre de la sour
e est très peu 
ontraint par les mesures.

On ne peut don
 pas utiliser Emoy 
omme l�energie moyenne des gamma enregistrés ave
 la

pre
ision satisfaisante.

L�avantage des variables Amoy et Emax est qu�elles sont moins sensibles à l�ajustement

de la fon
tion Aeff (E) dans la partie des hautes energies (où on a peu de statistique) que les

parametres Eth et Alim. De plus, si notre hypothese du spe
tre est 
orre
te (surtout pour les

energies autour de Emax), la valeur Amoy est liée dire
tement au taux de de
len
hement sur

les gamma.
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Fig. 7.11 � Variables Amoy (à droite) et Emax (à gau
he) en fon
tion du seuil en énergie Eth (selon

la formule 7.9) obtenus pour les di�erents seuils de de
len
hement. La surfa
e Amoy est ajusté par une

fon
tion p0/(Eth + p1). Il s'agit de gamma de la dire
tion du Crabe au transit, on utilise l'impulsion

d'un photoéle
tron de 6 ns de large.

Comme montré sur la �gure 7.11, il existe une relation lineare entre Eth et Emax ; on trouve

Emax de quelque GeV au dessous de Eth.

7.2.2 Sensibilité aux parametres de la simulation

La �gure 7.13 montre la dépendan
e de paramètres Eth et Alim en fon
tion du seuil ap-

pliqué dans les modules de dé
len
hement. On observe une presque parfaite proportionalité

entre le seuil s (en p.e. par heliostat) et l�energie du seuil Eth. Ce seuil monte ave
 l�angle

horaire (de 40GeV au transit à 47GeV une heure après, pour le seuil nominal de 4.5 p.e/hel).
Tandis que la surfa
e limite peut e�e
tivement augmenter à 
ause d�etalement (par l�e�et de

proje
tion) de la ta
he de lumière �erenkov ainsi que la zone de re
ouvrement des 
hamps de

vue ave
 l�angle zenithal, la surfa
e integrale Amoy diminue 
lairement ave
 l�angle horaire

ainsi qu�ave
 le seuil de de
len
hement (voir la �g. 7.13).

Le tableau suivant resume les valeurs obtenues pour la simulation des observations de

Crabe, ave
 l'impulsion d'un photoéle
tron d�une largeur de 6 ns.
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Fig. 7.12 � Le seuil en énergie Eth (selon la formule 7.9) et la surfa
e e�e
tive limite Alim = ps
0
,

en fon
tion du seuil des groupes de de
len
hement, pour une multipli
ité 3/5. Il s'agit de gamma

de la dire
tion du Crabe (dans les moments donnés après son transit), on utilise l'impulsion d'un

photoéle
tron de 6 ns de large.
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Fig. 7.13 � L�energie Emax et la surfa
e moyenne Amoy, en fon
tion du seuil de de
len
hement,

obtenus pour les memes 
onditions que la �gure pre
edente.
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angle horaire Eth[GeV] Emax[GeV] Alim[ha] Amoy[ha]

0 min −11.50 + 11.58 s −7.42 + 8.54 s 3.02 − 0.16 s 1.96/(s − 1.32)

30 min −5.33 + 11.03 s −6.88 + 8.74 s 3.50 − 0.23 s 1.87/(s − 1.37)

60 min −10.39 + 12.82 s −6.20 + 9.24 s 3.06 − 0.11 s 1.77/(s − 1.38)

Ce tableau nous permet d�avoir une idée 
omment seuil en energie et le taux de dete
tion

des gamma varie ave
 tous les e�ets qui entrent dans la 
alibration opto-ele
tronique. La trans-

paren
e de l�atmosphere, la re�e
tivité des mirroirs, le gain des phototubes sont sus
eptibles

de varier au 
ours du temps (à l�e
helle saisoniere où journaliere), et l�amplitudes des pi
s

(ainsi que les sommes de groupe) 
hangent proportionellement à la magnitude de 
et e�et.

De fa
on plus quantitative, pour la dire
tion du Crabe au transit, la variation du gain (par

rapport aux 
onditions normales ave
 le seuil s = 4.5 p.e/hel) de 10% resulte en 
hangement

du seuil Eth de 12% et de 15% pour la surfa
e Amoy.

La �gure 7.14 
ompare les resultats obtenus pour largeur w0 = 6ns ave
 
eux pour lesquels
nous avons utilisés w0 = 5ns. On s�assure que meme si la redu
tion de la largeur des impulsion

d�un photoele
tron 
ause un seuil en energie plus elevé (de 6%), la surfa
e ne 
hange quasiment

pas.
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Fig. 7.14 � L�energie Emax et la surfa
e moyenne Amoy, en fon
tion du seuil de de
len
hement : le

rapport des valeurs obtenues pour la simulation ave
 la largeur des impulsion d�un photoele
tron de

5 ns et 
elles pour la largeur de 6 ns.
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Chapitre 8

Analyse et re
onstru
tion

Dans 
e 
hapitre, nous allons dé
rire brièvement les idées prin
ipales dans la re
onstru
tion

des paramètres de gerbe. Pour une dis
ussion détaillée de la pro
édure d�ajustement de la

front d�onde �erenkov ainsi que de la véri�
ation de stabilité des variables d�analyse, le le
teur

doit s�adresser aux thèses [29℄ et [20℄, dont les auteurs ont été dire
tement impliqués dans le

développement des pro
édures d�analyse.

8.1 Préparation des données

Une fois la re
her
he des pi
s dans les données digitisés terminée, l'ensemble des données

peut être réduit à une simple série des paires des nombres réels : l'amplitude du pi
 et la posi-

tion de son maximum, qui 
orrespond au temps d'arrivée et l'intensité des photons �erenkov

au 
haque déte
teur. A 
e moment on aborde la phase de re
onstru
tion des paramètres de

gerbes atmosphériques.

En réalité, à 
haque pi
 retrouvé on ajoute deux paramètres supplémentaires : le temps de

montée et de des
ente de la 
ourbe ajustée. Ils nous permettent de faire une séle
tion des pi
s

�erenkov parmi les faux pi
s de bruit de fond et de dé�nir des 
ritères supplémentaires pour

distinguer les évènements hadroniques des gerbes purement éle
tromagnétiques.

8.1.1 Séle
tion des pi
s

Parmi les pi
s retrouvés par la méthode de re
her
he des pi
s peuvent être présents de

faux pi
s (a

umulation des photons de fond) ou des pi
s fortement perturbés par le bruit.

Comme ils dégradent la pré
ision de la re
onstru
tion de gerbes nous 
her
hons des 
ritères

qui permettent de distinguer entre les pi
s réels et fortuits et éliminer 
es derniers de la phase

suivante de l'analyse.

Plusieurs 
ritères de séle
tion ont été proposées :

selon l'amplitude : la 
ondition (dis
utée déjà dans le paragraphe 6.1.1) que l'amplitude du

pi
 dépasse un 
ertain multiple de la �u
tuation de piédestal, liée à la probabilité

que le pi
 soit du à une �u
tuation ;

selon la position la 
oupure sur l'intervalle du temps entre le maximum du pi
 et la position

théorique du front d'onde �erenkov (le 
entre de la fenêtre lue, 
orrigé ave
 le pi


�du
iaire) : 
ar le temps pré
ise d'arrivé du front dépend de la position du 
entre
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de la gerbe (obtenue après sa re
onstru
tion), on dé�nit plut�t une zone des pi
s

autorisée � tous pi
s en dehors de 
ette zone sont rejetés ;

selon la forme en 
as de la pro
édure d'ajustement le pro�l général du pi
 doit 
orrespondre

à la fon
tion ajustée : le première 
ritère est don
 la qualité de 
et ajustement ;

les résultats la 
omparaison de pi
s lo
alisés dans les données réels et simulés

présentée dans la se
tion ?? nous permet de dé�nir les 
oupures dans les espa
es

paramétriques variés. À 
ause de la limitation du petit angle de vue, les paramètres

de pi
s de l'origine hadronique et éle
tromagnétique (selon la simulation) o

upent

les régions très pro
hes, mais les études de la réje
tion des gerbes hadroniques par

l�identi�
ation des pi
s insolites sont en 
ours.

Mathieu de Naurois a dé�ni les 
ritères suivantes pour que les pi
s retrouvés soient a

eptés

dans l�analyse (les paramètres utilisés dans la formule 6.1) :

� pour l�amplitude p0 ≥ 25 dc ;
� pour la position 33 ns ≤ p1 ≤ 83 ns ;
� pour le temps de monté 0.2 ns ≤ p′2 ≤ 5 ns1 et de des
ente 0.2 ns ≤ p3 ≤ 8 ns.

Comme sera pré
isé dans le 
hapitre suivant, on exige au moins 10 pi
s à satisfaire 
e 
ondition

pour que l�évènement soit analysable.

8.1.2 Corre
tion des biais de dé
len
hement

Dans le 
hapitre pré
édente nous avons quanti�é l�in�uen
e de bruit de fond sur la pré
ision

d�estimation des paramètres de pi
s. Nous avons également dé
rit la pro
édure de padding qui

permet d�augmenter le niveau de bruit dans un membre de paire ON-OFF a�n d�obtenir la

même 
ontamination par le bruit dans 
es deux observations et don
 d�éliminer les di�éren
es

systématiques dans les distributions des paramètres re
onstruits entre les données ON et OFF.

Mais le bruit de fond produit aussi un e�et sur le taux de dé
len
hement 
ar la �u
tuation du

piédestal permet de 
ertains évènements de dé
len
her même si leur signaux sommés dans les

groupes ne dépassent pas les seuils imposés. En e�et, 
ette �u
tuation peut aussi empê
her

aux autres évènements plus énergétiques de dé
len
her le déte
teur, mais à 
ause de la pente

élevée du spe
tre des parti
ules primaires le nombre de 
es derniers est plus petit que le

nombre des évènements qui fran
hissent le niveau du seuil dans l�autre sens ; l�e�et net est

don
 l�augmentation du taux de dé
len
hement.

Cet ex
ès des évènements à basse amplitude dans les données plus bruitées 
ause un

biais dire
t du signal de 
haque paire pour laquelle les di�éren
es de niveau de bruit ne

sont pas négligeables. Il faut don
 introduire une pro
édure qui (après le padding) enlève 
es

évènements : on l�appelle le dé
len
hement logi
iel. On impose de nouveau aux sommes de

groupes

2

un seuil plus élevé et souvent on demande aussi une multipli
ité plus grande que

dans le dé
len
hement brut. L�élimination du biais de dé
len
hement est payée par un seuil

en énergie nettement plus élevé (dis
uté dans le 
hapitre suivant).

1

I
i p′

2
orresponde à l�ajustement d�une exponentielle en pla
e d�une gaussienne dans la formule 6.1.

2

Il s�agit de sommes re
onstruites même si l�utilisation des sommes digitisés a été également 
onsidéré pour

les données ré
entes.
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8.2 Re
onstru
tion du front d�onde �erenkov

8.2.1 Centre de gerbe

Le 
entre de gerbe peut être dé�ni 
omme la zone d'émission maximale des photons �e-

renkov. Le faible angle de vue des déte
teurs impose une pre-séle
tion de 
ette zone par

l'interse
tion des 
hamps de vue des héliostats individuels. Pour 
ette raison le lieu d'origine

prédominant des photons 
olle
tés n'est pas for
ement identique au 
entre de gerbe 
omplète.

Mais dans le but de re
onstru
tion de la dire
tion de gerbe il nous su�t de trouver un point

sur son axe longitudinal (si la distribution de lumière au sol nous permette de re
onstruire le

point d'impa
t de gerbe). L'altitude de 
e point est limitée préalablement par le pointé des

héliostats � la zone de re
ouvrement est plus étalée en altitude quand on pointe plus haut

(
omme montré déjà sur la �g. 4.10 dans le premier 
hapitre).

L�ajustement du front d�onde �erenkov se fait par minimisation du χ2
donnée par la

somme (pour toutes les voies où on a trouvé un pi
 valide) des 
arrés des é
arts entre la position

temporelle du pi
 et le temps théorique pour la position donnée du 
entre de gerbe, pondérée

par la résolution temporelle attribuée à 
haque pi
 (i
i don
 entrent aussi les amplitudes de

pi
s). Cette pro
édure peut être a

éléré par deux assomptions :

� la forme d�une paraboloïde en pla
e d�une sphère est 
hoisie pour l�ajustement du

front d�onde ; les di�éren
es entre 
es deux formes sont négligeables, de l�ordre des

pi
ose
ondes.

� le rayon de 
ourbure de 
ette paraboloïde (double de sa distan
e fo
ale et égale au rayon

de la sphère 
orrespondante) est �xée à

c = (hpnt − hobs)/ cos θ,

où hpnt et hobs sont l�altitude de pointé et 
elle de site de Thémis, et θ est l�angle

zénithal de la dire
tion de pointé.

3

Ces assomptions nous permettent de 
al
uler les deux paramètres libres restants, les 
oordon-

nées xc et yc du 
entre de 
ourbure (dans le plan perpendi
ulaire à l�axe de visée) par des

formules analytiques.

Mathieu de Naurois a trouvé qu�il existe pour 
haque voie un é
art systématique entre

les positions de pi
 et le temps théorique 
orrespondant la position de gerbe re
onstruite (en

théorie, la distribution de 
es di�éren
es, appelés les résidus, devrait avoir la valeur moyenne

nulle). Mé
ontent ave
 la valeur χ2
�nale, il a mis en pla
e une méthode de l�optimisation

des résidus, en ajoutant des petits 
orre
tions (inférieures à 1 ns) aux retards �xes de 
haque

voie (qui peuvent être expliquées par des erreurs de la 
alibration temporelle de l�expérien
e).

Ces 
orre
tions ont été 
al
ulées à partir des distributions de résidus obtenues pour 
haque

observation (un lot de l�ordre de 104
évènements). La 
omparaison entre di�érents observa-

tions a mise en éviden
e une évolution lente de 
es 
orre
tions au 
ours du temps ; 
et e�et

énigmatique a été �nalement expliqué par une faible dérive de la fréquen
e d�é
hantillonnage

dans les FADCs ; une mesure systématique de la fréquen
e de l�horloge de syn
hronisation

s�est prouvée né
essaire.

La valeur de χ2
ainsi 
orrigé devrait maintenant ré�é
hir seulement les déviations intrin-

sèques du front d�onde de la forme théorique. On espérait de pouvoir à l�aide de 
ette variable

3

Roland le Gallou, qui a adopté une méthode presque identique à 
elle de Mathieu de Naurois, présentée dans

le texte, a essayé d�optimiser la valeur c par l�ajustement 
omplet du front de gerbe. Pour un pointé à 11 km
il a trouvé le maximum de la distribution des c ajustés 
orrespondant à hpnt = 8km.
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de distinguer entre les gerbes éle
tromagnétiques et les gerbes hadroniques, 
es derniers moins

réguliers que 
es premiers. Mais 
omme remarqué par Roland le Gallou dans [29, p. 120℄, les

distributions de χ2
obtenues pour les di�érents observations montrent une variation impor-

tante ave
 le niveaux de bruit. Ce
i vient d�une forte sensibilité de χ2
aux fa
teurs de poids

liés à la résolution temporelle dans 
haque voie : la variation de 
ette résolution ave
 n�est pro-

bablement pas reproduite de façon vraiment 
orre
te. Même après le padding on n�arrive pas

à 
orriger 
e biais, 
�est qui rend la variable χ2
inexploitable dans les 
omparaisons ON-OFF.

En même temps, on trouve [20, p. 227℄ que la distribution de χ2
divisé par degré de liberté

pour les données réelles est nettement plus étalée (ave
 une queue bien plus forte) que 
ette

distribution pour les protons simulés. Ce
i est en a

ord ave
 notre observation du 
hapitre

pré
édant que une �u
tuation supplémentaire est né
essaire dans les simulations pour qu�elles

puissent reproduire les données expérimentales.

8.2.2 Pied de gerbe

A 
ause d�un grand rayon de 
ourbure par rapport à la taille du 
hamp, la dire
tion de

l�axe de la paraboloïde est très peut 
ontrainte par l�ajustement du front d�onde temporelle,

et ne permet pas de retrouver la dire
tion de gerbe. L�information supplémentaire sur les

paramètres de la gerbe enregistré doit être basée sur les amplitudes de pi
s re
onstruits.
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Fig. 8.1 � La distribution des positions re
onstruits du 
entre de gerbe (à gau
he) et le pied de gerbe

(à droite) pour l�observation réelle d�une sour
e prés du Zénith, les distan
es données en mètres.

Au début du projet de CELESTE on a espéré de pouvoir re
onstruire la distribution de

lumière �erenkov au sol ave
 une pré
ision su�sante pour estimer son 
entre 
orrespondant

au pied de gerbe. Mais à 
ause de l�e�et du pointé 
onvergent et du 
hamp de vue étroit la

relation entre le nombre des photoéle
trons générés dans les photomultipli
ateurs et l�intensité

de lumière �erenkov au sol devient très 
ompliquée, ave
 une forte dépendan
e de la position

du pied de gerbe, le paramètre qu�on 
her
he à re
onstruire. De plus, les �u
tuations des gerbes

de basse énergie rendent la distribution même de lumière �erenkov au sol très irrégulière, ne

permettant pas d�identi�er les bords de la ta
he de lumière attendue.

A
tuellement, on n�a pas trouvé une méthode de re
onstru
tion du pied de gerbe meilleure

qu�un simple 
al
ul du bary
entre de lumière[20, par. 9.6.1℄, dont l�intensité à 
haque héliostat

est obtenu à partir de nombre des photoéle
trons en utilisant l�e�
a
ité de 
olle
tion de

lumière di�us pour la dire
tion donnée. La résolution sur le pied de gerbe obtenu par 
ette

méthode est δxp = 35m, seulement de quelques mètres plus petite que la dispersion de pieds
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des gerbes analysés (qui 
orresponde à la résolution obtenu en identi�ant la position du pied

de gerbe au pivot au 
entre du 
hamps des héliostats).

Cette re
onstru
tion insu�sante de pied de gerbe limite la résolution angulaire de la di-

re
tion de gerbe : pour un pointé à 11 km son é
art-type est 3.5mrad. Pour les hadrons, à

ause de la pre-séle
tion par un petit 
hamp de vue, la dispersion des angles re
onstruits des

évènements qui dé
len
hent l�expérien
e est seulement d�1mrad plus grande que 
elle des

gerbes gamma provenant dire
tement de la sour
e. Le potentiel de réje
tion hadronique par


et angle est don
 très réduit.

8.2.3 Autres variables

Comme nous verrons dans le 
hapitre suivant, les variables les plus performantes dans la

réje
tion hadronique ne viennent pas de l�ajustement sophistiqué du front d�onde mais d�une

évaluation plut�t simple des �u
tuations spatiales et temporelles du front d�onde �erenkov.

Le prin
ipe de sommer la 
ontribution de plusieurs voies les rend moins sensible aux variation

de bruit de fond, le problème de base pour CELESTE.

homogénéité au sol : la variable 
lé de l�analyse de Mathieu de Naurois mesure le

niveau des �u
tuations de la distribution de lumière au sole par l�é
art quadratique moyen

des amplitudes Ai des sommes re
onstruits des n groupes

σgrp =

√

∑

grp A
2
i /n −

(

∑

grp Ai/n
)2

∑

grp Ai/n
.

La distribution de 
ette variable obtenue pour les données réelles est très bien reproduite par

la simulation des protons. Mais un é
art est observé [29, p. 160℄ pour les sour
es loin de transit

don
 une re
her
he ultérieure des variables dé
rivant la homogénéité au sol est envisagée.

dispersion temporelle : Roland le Gallou est allé plus loin dans le prin
ipe de re
ons-

tru
tion des sommes de groupes, 
ombinant toutes les fenêtres FADC ensemble

4

pour obtenir

un seul pi
 par évènement. La largeur à mi-hauteur τ50 de 
e pi
 donne une mesure de homo-

généité temporelle, ave
 un grand potentiel de réje
tion hadronique. Car elle n�est pas 
orrélé

ave
 σgrp, 
ette variable permet d�améliorer 
onsidérablement le signal au delà des résultats

de l�analyse standard de Mathieu de Naurois, dé
rite dans le 
hapitre suivant.

8.3 Re
onstru
tion de l�énergie

L'é
hantillonnage dans un nombre élevé des points de la front d'onde permet en théorie à

l'expérien
e CELESTE d'atteindre une pré
ision supérieure à 
elle des téles
opes qui mesurent

dans un seul endroit (
omme les imageurs). Néanmoins, l'e�
a
ité optique, presque stable

dans le 
as des imageurs, varie pour CELESTE très sensiblement ave
 la dire
tion et mode

(l'altitude de 
onvergen
e) de pointé.

Dans le paragraphe 6.1.3, le pro
essus de 
onversion de la 
harge (intégrée dans les données

FADC) à une variable physique (la densité des photons �erenkov au sol) fut divisé en deux pas :

éle
tronique (jusqu'au nombre des photoéle
trons émises dans 
haque phototube) et optique

(la relation entre le nombre des photoéle
trons et la densité des photons dans le 
hamp).

4

Il améliore la mise-en-temps des fenêtres en utilisant les résultats de l�ajustement du front d�onde : 
haque

fenêtre est dé
alée par la valeur 
orrespondant au résidu de 
ette voie.
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La 
alibration opto-éle
tronique dé
rite dans le paragraphe 6.1.3 
ombine 
es deux fa
teurs

en un seul paramètre qui 
ara
térise la réponse moyenne du déte
teur donné à la lumière �e-

renkov. Par 
ontre i
i on se n'intéresse qu'aux variations dues au fa
teur de 
onversion optique

seul : la dépendan
e de l'angle horaire, l'altitude de pointé et surtout du paramètre d'impa
t

(qui dé�nit en fait la surfa
e e�e
tive de l'expérien
e). Dans les études suivantes il nous su�t

don
 de nous 
on
entrer sur la phase �nale de la re
onstru
tion d'énergie, la relation entre

le nombre des photoéle
trons 
olle
tés et l'énergie du rayon gamma primaire. L'in
ertitude


e 
ette relation peut être �nalement 
ombiné ave
 des in
ertitudes de la re
onstru
tion du

paramètre d'impa
t et du fa
teur de 
onversion éle
tronique qui sont analysés séparément.

5

En plus la 
omparaison les générateurs utilisés, ISU et CORSIKA, semblait d'être né
es-

saire pour voir si le 
hoix du générateur n'introduit pas un biais important. En pla
e d'un

spe
tre 
ontinu pour ISU, nous avons dans le 
as de CORSIKA des lots monoénergétiques (de

l'énergie 20, 30, 40, 50, 75, 100, 150 et 200 GeV). En 
onséquen
e, les données ISU devrait

être divisés en bandes autour des énergies énumérés, ses largeurs 
hoisies a�n d'obtenir une

statistique 
omparable à 
haque de 
es bandes.

Dans 
es lots (quasi-)monoénergétiques, la seule variable restante, de laquelle dépend le

nombre des photoéle
trons produits, est don
 le paramètre d'impa
t r.6 Cette dépendan
e est
le plus souvent paramétrée par la fon
tion de Fermi

n

(

1 + exp
r − r0
w

)−1

(8.1)

La �gure 8.2 donne l'évolution des paramètres ajustés � le rayon, la largeur de la region de

borne et la normalisation (r, w et n dans la formule 
i-dessus) - ave
 l'énergie. La dépendan
e

du r0 en E étant très faible (plus ou moins 
onstante), nous prenons sa valeur moyenne et

l'introduisons dans 8.1 
omme un paramètre �xe. Le paramètre de larguer w peut être exprimé

en fon
tion d'énergie 
omme

w =
w1

w0 + log E/Ecrit
.

Le paramètre n(E) on ajuste soit par une droite à l'é
helle logarithmique (selon la formule

E = anb
), soit par une fon
tion

log n = n0 + n1 log

(

1

3
+

log E/Ecrit

n1

)

(8.2)

basée sur un re
ours théorique de développement des gerbes (voir l�annexe C).

5

A la similitude des études pré
édentes de Frederi
 Piron [49℄ et Mathieu de Naurois[20, par. 9.8℄, la ri
hesse des

donnés nous avons sur la distribution de la lumière issue de la gerbe est réduite à une seule variable, la somme

des photoéle
trons enregistrés par l'ensemble des déte
teurs. Cette rédu
tion 
onsidérable du problème semble

né
essaire a�n d'obtenir la statistique su�sante pour l'extra
tion des dépendan
es de paramètres variés.

6

En théorie, l'e�
a
ité de 
olle
tion 
hange de manière di�érente ave
 le point d'impa
t dans la dire
tion

est-ouest par rapport à la dire
tion nord-sud (la symétrie du 
hamp n'a qu'une seule axe), don
 la fon
tion

E(nphe, r) devrait être rempla
é par E(nphe, x, y). Néanmoins les études préliminaires n'ont pas montré des

di�éren
es importants dans les distributions des variables en jeu selon les axes x et y du 
hamp.
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Fig. 8.2 � Dépendan
e des paramètres ajustés de la fon
tion 8.1 pour la simulation des gamma de la

dire
tion de Crabe au transit, ave
 le generateur CORSIKA (en haut) et ISU (en bas). L'axe horizontale

donne l'énergie en é
helle logarithmique log E/Ecrit où Ecrit = 83 MeV est l'énergie 
ritique des

éle
trons dans l'aire. Dans les �gures à droite, la ligne en tirets 
orresponde à l�ajustement d�une

droite, la ligne à trait plein suit la formule 8.2.



Chapitre 9

Observations de Crabe

Ma 
ontribution à l�expérien
e CELESTE étant 
on
entrée surtout sur les études de don-

nées simulées et non sur le traitement des données réelles, a�n d�arriver aux résultats phy-

siques, j�ai du pro�ter du travail des autres membres la 
ollaboration impliqués plut�t dans

la pre-analyse et l�analyse propre des données. Néanmoins, 
ertains 
onsidérations présen-

tées dans 
e 
hapitre, de 
e qui 
on
erne la séle
tion des données a

eptées pour l�analyse,

s�appuient aussi sur la database des observations que j�ai développé dans le but d�avoir une

statistique le plus 
omplète possible des paramètres prin
ipales des données a
quises.

Les données dis
utées dans 
e 
hapitre viennent des observations de Crabe dans la période

entre novembre 1999 et mars 2000. Ces mesures ont déjà servi à l�extra
tion du signal de Crabe

présentée dans la thèse de Mathieu de Naurois [20℄ ainsi que dans la première publi
ation de

son �ux mesuré par CELESTE dans [19℄. Il s�agit don
 des données véri�ées plusieurs fois

par les di�érents 
ollaborateurs. Néanmoins, notre lot de données est plus réduit que 
elui

utilisé dans 
es deux 
as, à 
ause d�une séle
tion des observations plus rigoureuse dans le but

d�avoir un lot plus homogène (il s�agit surtout d�une limitation de l�angle horaire).

9.1 Séle
tion des observations

Les observations sont 
omposés des paires ON-OFF, 
�est à dire d�une observation sur la

sour
e et de l�autre dé
alée en dé
linaison 
ouvrant la même partie du 
iel.

1

Cette 
ondition

est importante à 
ause de la sensibilité du taux de 
omptage (surtout au niveau des groupes)

au réglage des retards dans les modules de dé
len
hement ainsi qu�à la variation d�e�
a
ité

de 
olle
tion de lumière. Dans 
haque paire on ne garde que la partie de re
ouvrement en angle

horaire ; si une instabilité de taux de dé
len
hement se produit dans un membre de la paire

(
omme la disjon
tion d�une groupe ou la passage soudaine d�un nuage), le même intervalle

des angles horaires est enlevé aussi dans l�autre membre de la paire.

Les héliostats qui ren
ontrent des problèmes de suivi de la 
ible sont enlevées de l�a
quisition

ainsi que de dé
len
hement (le HT des phototubes 
orrespondants mise à zéro) et le seuil de

dé
len
hement de la groupe 
orrespondante est adapté au nouveau nombre des voies. Pour

l�analyse on a 
hoisi les observations où il n�y avait pas plus que 2 héliostats manquants. De

plus, la stabilité de 
ourant dans 
haque déte
teur est véri�ée dans la phase de pre-analyse �

1

La dé
alage typique (80% des observations) est de 20 min. (5◦
), pour le reste un dé
alage supplémentaire est

souvent for
é par un retard imprévu de démarrage.

150
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tion des observations

les voies qui montrent une forte instabilité où une pente importante ne sont pas utilisés pour

la re
onstru
tion des gerbes.

Le seuil de dé
len
hement nominal, utilisé pendant la majorité des observations, 
orres-

ponde à 45mV par voie de dé
len
hement, mesuré à l�entré du splitter, ave
 une multipli
ité

demandée de 3 groupes sur 5. Car l�amplitude moyenne des impulsion d�un photoéle
tron

(suite à la 
alibration opto-éle
tronique, pour les observations à partir de janvier 2000) di�ère

d�un déte
teur à l�autre, 
ette valeur ne 
orresponde pas exa
tement à 4.5 p.e. par héliostats.
Par 
ontre, on devrait avoir une meilleure équilibre entre les amplitudes moyennes de pi
s

�erenkov (pour les sour
es près du transit), 
e qui se traduit par la rédu
tion des di�éren
es

entre le taux de 
omptage de di�érents groupes (voir la �g.9.1).

num. run
11000 11200 11400 11600 11800 12000 12200 12400 12600 12800 13000

ra
te

 [
H

z
]

10
3

10
4

10
5

10
6

renormalisation

Fig. 9.1 � Évolution du taux de dé
len
hement des di�érents groupes (données prises en 1999 et 2000)

pour les observations du Crabe à moins d�une heure de transit. La di�éren
e des taux de 
omptage

entre les groupes est sensiblement réduite suite à l�appli
ation de la 
alibration opto-éle
tronique (la

linge en tirets).

La �gure 9.2 montre la distribution (moyennes des valeurs mesurées au 
ours de 
haque

observation) de taux de dé
len
hement global par rapport à la somme de 
ourants divisée

par le nombre des voies a
tives. On 
onstate qu�il n�y a pas de 
orrélation évidente entre le

taux de dé
len
hement et l�intensité de bruit de fond du 
iel (mesurée par les 
ourants dans

les photomultipli
ateurs). Même la variation du taux de dé
len
hement n�est pas liée aux

�u
tuations d�é
lairage des déte
teurs.

La �gure analogue pour les groupes de dé
len
hement (9.3) ne donne, non plus, une signe

de 
orrélation entre le taux de dé
len
hement et la somme des 
ourants dans les voies 
orres-

pondantes. Mais i
i le problème est 
a
hé par la superposition des distributions 
orrespondants

aux di�érents groupes : si nous séparons 
es distributions et 
al
ulons la moyenne par inter-

valle des 
ourants, l�évolution du taux de dé
len
hement devient évidente. Ce
i 
on�rme que

les groupes individuels dé
len
hent largement sur les �u
tuations de bruit de fond du 
iel,


�est qui n�arrive pas pour le dé
len
hement global.

Nous avons 
hoisi pour l�analyse suivante 21 paires 
onstituant 7 heures de données prises

sur le Crabe en pointé simple 
onvergent à 11 km. Par 
ontre du lot des données utilisé dans

[19℄ nous avons limité notre séle
tion aux observations prises à moins de 90 minutes de transit.
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Fig. 9.2 � Corrélation entre le taux de dé
len
hement global et la moyenne des 
ourants. A gau
he

nous avons les valeurs moyennes, à droite les �u
tuations de 
es deux variables au 
ours de 
haque

observation. Nous ne montrons que les observation a

eptées pour analyse, toutes ave
 le même seuil

45 mV par héliostat ; 
elles utilisées dans l�analyse suivante de 
e 
hapitre sont marquées par des 
roix.
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Fig. 9.3 � Idem que 9.2 (la �gure à gau
he) mais pour le dé
len
hement de groupes. A droite, les

valeurs moyennées (les symboles 
orrespondant aux di�érents groupes) par bin en des 
ourants.
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Cette dé
ision est basée sur une remarque de Roland le Gallou qui signale dans [29, p. 160℄

la variation des distributions de σgrp, une variable prin
ipale dans les 
oupures dé
rites 
i-

dessous, ave
 l�angle horaire, 
e qui risque de biaiser l�e�
a
ité des 
oupures. De plus, les

résultats présentés dans [19℄ montrent (�gure 13) un signal ex
essif pour les observations prises

à grandes angles horaires.

9.2 Extra
tion du signal

La pro
édure d�extra
tion du signal 
onsiste en une séquen
e des 
oupures sur le lot des

évènements analysés dans ON et OFF, en utilisant les variables d�analyse dé�nies dans le


hapitre pré
édente. On peut 
onsidérer 
omme la première 
oupure le dé
len
hement logi
iel,

demandant 4 pi
s de sommes des groupes (re
onstruits où digitisés s�ils sont disponibles)

de dépasser le niveau 
orrespondant à 5 p.e. par héliostat. Ce seuil élevé (qui doit dépasser

dans tous les 
as le seuil du dé
len
hement réel) a été 
hoisi pour s�assurer qu�au
un e�et

systématique, du aux di�eren
es non 
ompensées de bruit de fond, ne peut pas in�uen
er

les résultats. Cette 
oupure réduit 
onsidérablement le nombre des évènements (environ d�un

fa
teur 2) et augmente en 
onséquen
e le seuil d�analyse.

La deuxième 
oupure exige d�avoir 10 pi
s dans les données digitisés pour 
haque évène-

ment, qui dépassent 25 dc, un niveau 
onsidéré né
essaire pour une re
onstru
tion 
orre
te des

gerbes. Car la plupart des évènement satisfont déjà 
e 
ondition, la rédu
tion des évènements

est inférieure à 10%.

Le but de 
es deux 
oupures n�est qu�assurer la stabilité et �abilité des résultats, même

si le dé
len
hement logi
iel peut e�e
tivement augmenter le rapport du signal sur bruit. Les


oupures suivantes ont été optimisées pour obtenir la meilleure réje
tion hadronique, en gar-

dant le plus grande nombre des gamma (issus de la simulation) possible ; plus pré
isément, on


her
he à maximiser le fa
teur de qualité dé�ni 
omme

Q = eγ/
√
ep,

où eγ et ep sont les fra
tions des gamma et protons qui passent la 
oupure.

Dans l�analyse standard de Mathieu de Naurois, la variable la plus performante est σgrp,

arrivant au fa
teur Q = 1.6 ave
 la 
oupure σgrp < 0.25 � 
ette 
oupure réduit le nombre des

évènements hadroniques d�un fa
teur 6, en gardant plus que moitié des gamma.

La 
oupure en angle re
onstruit θ, 
onsidéré au début 
omme le moyen prin
ipal de séle
-

tion des gerbes gamma de provenan
e de la sour
e, montre, à 
ause de l�in
ertitude dans la di-

re
tion re
onstruite, souvent un fa
teur Q < 1. Néanmoins, 
ette 
oupure permet d�augmenter

le rapport signal/bruit grâ
e à la valeur eγ/ep > 1.

La dernière 
oupure dis
uté par Mathieu de Naurois est 
elle de χ2
d�ajustement de front

de gerbe : ave
 un fa
teur Q ≈ 1, elle peut augmenter le rapport signal sur bruit plus que la


oupure pré
édente. Mais l�instabilité de 
ette variable signalée dans le paragraphe 8.2.1 ne

permet pas de se servir de 
ette 
oupure sans risquer un biais important du à la �u
tuation

du niveau de bruit.

Le tableau suivant résume l�appli
ation de 
es 
oupures au données 
hoisies dans le pa-

ragraphe pré
édente. Les résultats physiques dans les deux dernières 
olonnes donnent la

signi�
ation statistique

σ =
ON−OFF√
ON + OFF
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et le taux estimé des gamma τ = (ON−OFF)/420min.


oupure ON OFF ON-OFF sig./bruit σ τ [γ/min℄

dé
len
hement brut 529276 526581 2694 0.51% 2.62 . . .

dé
len
hement logi
iel 287196 285293 1902 0.67% 2.52 6.29

NA>25 dc ≥ 10 265183 263757 1425 0.54% 1.96 4.78

σgrp < 0.25 37624 36232 1391 3.84% 5.12 4.30

θ2 < 50mrad2
23010 22104 905 4.09% 4.26 2.79

χ2 > 0.1 13322 12641 680 5.38% 4.22 2.11

Pour les études suivantes, nous n�utiliserons que 3 premières 
oupures, arrivant à la signi-

�
ation de 5.12σ.
La distribution des σ des paires individuelles (pondéré par la ra
ine 
arrée de leur durée)

a la moyenne 1.25 et l�é
art-type 0.85, montrant une bonne stabilité de 
e résultat. Nous

pouvons aussi véri�er la variation des σ ave
 l�angle horaire ou ave
 la di�éren
e des 
ourants

dans les deux membres de la paire � nous voyons sur la �g. qu�il n�y a pas de 
orrélation.
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Fig. 9.4 � La distribution des signi�
ations σ des paires individuelles par rapport à l�angle horaire

(à gau
he) et la di�éren
e des 
ourants moyennes (en µA) entre ON et OFF (à droite).

9.3 Mesure du �ux

9.3.1 Taux des gamma

Pour 
onvertir le taux des évènements ex
essives (après les 
oupures) en �ux estimé des

gamma arrivant de la sour
e, il faut 
onnaître l�e�
a
ité des 
oupures aux gamma simulés (en

fon
tion de l�énergie). En 
ombinaison ave
 l�e�
a
ité de dé
len
hement brut nous obtenons

la surfa
e e�e
tive d�analyse Aana(E), qui est le mieux ajusté par la fon
tion 7.8. Après les

premiers trois 
oupures de l�analyse standard (le dé
len
hement logi
iel, nombre des pi
s et

σgrp), les paramètres ajustés à Aana(E) des gamma simulés pour le Crabe au transit sont

(selon [19℄)

p0 = 1.432 104 m p1 = 15GeV
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p2 = 8.7GeV p3 = 5.19

p4 = 23.9GeV p5 = 2.38

Faisant l�hypothèse d�un spe
tre de la forme E−2
, nous obtenons le seuil Emax = 50GeV.

La valeur Amoy (dé�nie par l�eq. 7.10) est réduite après les 
oupures à 4380m2
pour la dire
tion

du Crabe au transit, qui 
orresponde (pour 
ette forme du spe
tre primaire) à une e�
a
ité

moyenne ēγ = 32% aux évènements gamma qui dé
len
hent l�expérien
e.

Les in
ertitudes liées à 
ette valeur seront dis
utés plus tard. I
i nous n�intéressons qu�à la

variation de Amoy ave
 l�angle horaire. Supposée symétrique autour hang = 0, 
ette fon
tion
peut être ajustée par un polyn�me de 3 paramètres (pour hang en heures)

Amoy(hang) = Amoy(0)
(

1 − 0.343h2
ang + 0.219h4

ang − 0.0441h6
ang

)

.

Cette formule nous permet de 
umuler 
orre
tement les mesures de taux des gamma obtenues

pour les observations sous les di�érents angles horaires. La �gure 9.5 donne les valeurs τ mul-

tipliées par le rapport Amoy(0)/Amoy(hang) (de l�ordre de 10% dans l�intervalle ±1.5heure) et

orrigées pour le temps mort pour toutes les paires, ave
 l�erreur proportionnel à

√
ON + OFF.

L�ajustement d�une fon
tion 
onstante montre que 
ette distribution est 
ompatible ave
 une

émission stable, et donne le taux de gamma de provenan
e du Crabe renormalisé à son transit,

ave
 l�erreur statistique

τγ = (6.2 ± 0.8) γ/min.

run
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/m
in

]
γ
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o
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[

-5

0

5

10
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Fig. 9.5 � Le taux des gamma estimé pour les paires individuelles, après la 
orre
tion pour le temps

mort et la variation de la surfa
e e�e
tive ave
 l�angle horaire.

9.3.2 Choix du spe
tre

Une partie des 
onsidérations suivantes a été déjà résumé dans [9℄ ; 
ar il s�agit d�une note

interne de la 
ollaboration, il me semble né
essaire de rappeler les idées prin
ipales.

Pour obtenir un résultat physique 
omme le �ux di�érentiel à partir du taux des gamma

τγ ± δτ estimé dans le paragraphe pré
édant, nous sommes toujours obligés de faire une

hypothèse sur le spe
tre. En fait, nous 
her
hons une telle forme du spe
tre S(E), qui nous
permet, ave
 notre 
onnaissan
e de l�expérien
e résumé dans la fon
tion de sa surfa
e e�e
tive
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A(E) ± δA(E), de retrouver le taux des gamma

τe =

∫ ∞

0
S(E) (A(E) ± δA(E))dE (9.1)

qui tombe dans la boite d�erreur de notre mesure. Évidemment, nous devons 
hoisir une

forme qui semble physique ave
 une paramétrisation simple : la 
ondition τe ∈ 〈τγ − δτγ , τγ + δτγ〉
se don
 traduit dans un intervalle (espa
e) des paramètres autorisés. Si nous, 
omme dans le


as de CELESTE, disposons aussi d�une mesure de 
ette sour
e à haute énergie, nous pouvons

�xer le spe
tre S′(E) à partir d�une énergie Ec. Dans 
e 
as le spe
tre qu�on 
her
he entre

l�énergie du seuil Es et Ec doit joindre S
′(E = Ec) (le plus lissement possible) et satisfaire la


ondition

τc =

∫ Ec

Es

S(E) (A(E) ± δA(E))dE ∈ 〈τγ − τd − δ(τγ − τd), τγ − τd + δ(τγ − τd)〉 ,

où

τd ± δτd =

∫ ∞

Ec

S′(E) (A(E) ± δA(E))dE (9.2)

est le taux des gamma d�énergie E > Ec (qui dé
len
hent le déte
teur et passent les


oupures). Une partie de l�in
ertitude systématique sur le surfa
e e�e
tive peut être don


transférée dans la largeur de la boite d�erreur du taux des gamma.

Le spe
tre des gamma de très haute énergie (pas seulement dans le 
as de la Nébuleuse

de Crabe), attribué à la produ
tion par l�e�et Compton inverse, est souvent assimilé à une

parabole à l�é
helle logarithmique (pour les deux axes) ; la paramétrisation s�é
rit

log S(E) = a+ b log E + b log2 E

où autrement

S(E) = γ E−α−β log E.

Le paramètre β donne la déviation d�une loi de puissan
e (souvent négligée dans la région

E > 1TeV). Notre gamme des spe
tres 
onvenables nous obtenons par la variation de 
e

paramètre dans la région au dessous d�énergie Ec = 500GeV, le paramètre α étant �xé à


elui issu de mesures des imageurs dans la région E > Ec, résumées dans le tableau suivant

(l�énergie mesuré en TeV) :

expérien
e α β log 10 γ S′(E = Ec) τd(E > Ec)
[

m

-2

s

-1

GeV

-1
] [

m

-2

s

-1

GeV

-1
]

[phots./min.]

CAT [48℄ 2.74 0.20 2.33× 10−10 1.49 × 10−9
0.374

HEGRA [1℄ 2.47 0.11 2.47 × 10−10 1.34 × 10−9
0.392

Whipple [11℄ 2.44 0.15 3.25 × 10−10 1.71 × 10−9
0.512

Dans la dernière 
olonne nous avons utilisé dans la formule 9.2 la surfa
e Aana(E) selon

7.8 ave
 les paramètres donnés dans le paragraphe pré
édant pour la dire
tion du Crabe au

transit.
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9.3.3 Étude des systématiques

Il y a deux façons 
omment les in
ertitudes de la simulation et de la 
alibration de

l�expérien
e se traduisent en erreurs systématiques du taux de dé
len
hement. La première


on
erne l�in
ertitude sur l�amplitude de signaux dans les déte
teurs qui 
orrespondent à

la gerbe d�une énergie (et d�un point impa
t) donnée. Les erreurs de la 
alibration opto-

éle
tronique ont d�habitude un e�et multipli
atif sur l�amplitude des signaux : il s�agit non

seulement des erreurs des mesures du gain de phototubes (et des ampli�
ateurs suivantes),

mais aussi des in
ertitudes 
on
ernant des pertes de lumière dans l�atmosphère et à travers

de l�optique qui réduisent le nombre des photons 
olle
tés. I
i entre aussi l�e�et du fa
teur

de sommation étudié dans le 
hapitre 6. Tous 
es erreurs peuvent être traduit par l�erreur en

énergie né
essaire pour produire les signaux des amplitudes données dans le déte
teur.

Le deuxième groupe des in
ertitudes est lié à la réponse du déte
teur à un tel évènement.

Le dé
len
hement logi
iel ave
 un seuil bien au-dessus de 
elui du dé
len
hement brut 
a
he

e�e
tivement toutes les in
ertitudes liées aux problèmes de la simulation des modules de

dé
len
hement. Le biais de dé
len
hement provient dans 
e 
as seulement des erreurs attribués

aux amplitudes de pi
s des sommes re
onstruits. Les deux 
oupures suivantes utilisés dans

l�analyse apportent aussi un erreur systématique qui peut biaiser la fon
tion Aana(E).

Le problème à part est l�in
ertitude de simulation des gerbes. Sur la �gure 8.2 nous avons

vu un bon a

ord entre les deux générateurs pour la normalisation, qui 
on
erne le gain des

photons ; par 
ontre, il y a une di�éren
e de 17% dans le rayon r0 ajusté (plus grande à

basse énergie) qui a une in�uen
e dire
te sur la surfa
e de déte
tion. Nous 
lassons don
 
ette

in
ertitude dans le deuxième groupe de systématiques.

Si les erreurs de 
ette groupe modi�ent la surfa
e e�e
tive par un fa
teur multipli
atif

indépendant de l�énergie, ils se traduisent par une simple variation du paramètre p0 de la

formule 7.8. Les erreurs de première groupe s�appliquent de façon homothétique A((1± δ)E),
reproduit par la modi�
ation des paramètres p1, p2 et p4 (
eux de la dimension d�énergie) par


e fa
teur (s�il s�agissait d�un simple biais du seuil, on 
hangerait le paramètre p1 seul).

Erreurs en energie

Pour quanti�er 
es erreurs, les études présentées au 
ours de 
ette thèse ne servirent à

pré
iser qu�une partie de la 
haîne opto-éle
tronique � des photomultipli
ateurs aux FADCs.

Pour le reste nous ne pouvons donner que des estimations grossières et indire
tes.

� e�
a
ité de 
olle
tion de lumière : La véri�
ation dire
te de la simulation optique vient

seulement des études de 
artographie des étoiles [23℄ ; les di�éren
es indiquées dans le 
as

de 
es sour
es pon
tuelles sont probablement moins marquées pour les gerbes atmosphé-

riques. L�erreur de base de la simulation optique (mauvaise estimation des aberrations,

des pertes dans les 
�nes et
.) est don
 relativement petit (de l�ordre de 5%). Le biais

supplémentaire s�ajoute de façon asymétrique (la rédu
tion de lumière par rapport à la

prédi
tion) à 
ause des erreurs de pointé (soit instantanés soit plus persistants), estimés

à ≈ 10 pas 
odeurs (≈ 1.5mrad) pour les héliostats le plus erronés [10℄, 
�est qui 
orres-
ponde à une rédu
tion de lumière de 10% [20, �g. 5.14℄ pour une sour
e pon
tuelle. Ave


les pertes non 
omprises dans la simulation (p.ex. défauts de miroirs), on estime la valeur

moyenne de 
es pertes à 5%, donnant l�erreur systématique du à l�optique 〈−7%, 5%〉.
Les e�ets météorologiques apportent une absorption supplémentaire de lumière (qu�on

espère de pouvoir mesurer plus régulièrement à l�aide de LIDAR) : a
tuellement on attri-
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bue un erreur de 10% du à 
ette absorption, modi�ant la borne inférieure de l�intervalle


i-dessus à 12%.

� e�
a
ité de 
onversion en photoéle
trons : Contrairement à la ré�e
tivité des miroirs,

qui a pu être mesurée dire
tement, les valeurs absolues de l�e�
a
ité des photo
athode

en fon
tion de longueur d�onde sont utilisés dans la simulation sont basées sur la 
ourbe

donnée par le 
onstru
teur. On peut attendre une variation de 5% autour de 
ette

e�
a
ité moyenne.

� dans la 
haîne éle
tronique, l�in
ertitude liée à l�extrapolation de la formule 5.8 pour

le gain des photomultipli
ateurs s�é
rit

(

δA

A

)2

=

(

δA0

A0

)2

+

(

δλ ln
V − Vzen

V0 − Vzen

)2

=

(

δA0

A0

)2

+

(

δλ

λ
ln

A

A0

)2

et pour l�exemple donné sur la �g. 5.6 on obtient δA/A ≈ 2%. Au gain des FADC,

sus
eptible d�une variation ave
 la fréquen
e signalée dans le par. 5.2.2, nous attribuons

un erreur de 3%. Paradoxalement, l�erreur le plus important vient ave
 le gain du

splitter, dont la bran
he vers les FADCs est 
alibrée dans la database ave
 la pré
ision

de seulement %5. L�erreur de la 
haîne 
omplète est don
 6%.

� l�amplitude de pi
s �erenkov dépend �nalement du fa
teur de sommation, dé�ni

auprès de la �g. 6.17. Il est relativement indépendant de la largeur d�impulsion dans

l�intervalle 5 ∼ 6 ns a
tuellement utilisé, mais la di�éren
e de 10% par rapport à la

valeur obtenue pour la forme des impulsions estimée à l�os
illos
ope (selon le tableau

à la �n du paragraphe 6.1.4) nous laisse une in
ertitude que les pi
s �erenkov réelles

soient réduit de 10% par rapport aux résultats de simulation.

La 
ombinaison de tous les erreurs dis
utés nous donne un intervalle 〈−17%, 8%〉 de biais des
amplitudes de pi
s �erenkov par rapport à la simulation � standard �. On peut 
omparer se

résultat ave
 la distribution des rapports entre le gain opto-éle
tronique des données réelles

et simulées pour les di�érents voies [8, �g. 13℄ : on 
onstate que pour la plupart des voies la

di�éren
e est inférieure à 10%. Il s�agit d�une 
alibration relative don
 les e�ets qui ont une

in�uen
e globale (le fa
teur de sommation, l�absorption dans l�atmosphère) ne 
ontribuent

pas à 
ette dispersion : ave
 les in
ertitudes restantes l�intervalle obtenu 
i-dessus est réduit

à 〈−9%, 8%〉. Néanmoins, dans la 
alibration opto-éle
tronique 
ertains voies exhibent une

di�éren
e jusqu�à 40% entre la simulation et la réalité : 
e
i nous signale la présen
e des e�et

pas en
ore 
ompris dans l�expérien
e CELESTE.

Erreurs en surfa
e e�e
tive

Abordons maintenant le deuxième groupe des in
ertitudes, 
elles liées à la surfa
e de

déte
tion après les 
oupures d'analyse. Nous n'allons pas rejeter i
i la pro
édure de véri�
ation

de la stabilité et l'e�
a
ité des 
oupures, détaillées dans les thèses de Mathieu de Naurois et

Roland le Gallou. Il est possible de 
omparer l'e�
a
ité des 
oupures pour les gamma eγ ave


la fra
tion de données ON-OFF qui passent la 
oupure donnée, 
omme p.ex. [20, p. 266℄,

mais l'in
ertitude de 
es fra
tions expérimentales

√
ON+OFF est grande (environ 30% pour

les valeurs dans 
ette référen
e). Mathieu de Naurois obtient pour 
es e�
a
ités un très bon

a

ord entre la simulation et la réalité (même dans la 
omparaison des protons ave
 les données

OFF) pour la dire
tion du Crabe, à l'ex
eption de la 
oupure en θ2
(que nous n'utilisons pas

pour l'estimation de τγ). Les di�éren
es entre les e�
a
ités simulées et expérimentales étant

négligeables par rapport aux erreurs statistiques, elles ne peuvent pas nous servir à évaluer les
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in
ertitudes systématiques de 
es 
oupures. Nos études des biais possibles doivent se fonder

sur les 
onsidérations plut�t théoriques.

Nous n�avons pas en
ore dis
uté la résolution en amplitude de la méthode d�ajustement

des pi
s � il faut la 
onsidérer selon son in�uen
e sur la variable d'analyse donnée. Le biais

entre l'amplitude re
onstruite et l'amplitude réelle (montré sur la �g. 6.9) 
on
erne soit les

pi
s de faible amplitude soit 
eux au delà de la saturation : tandis que 
e dernier 
as 
ette

di�éren
e peut in�uen
er l'amplitude des sommes re
onstruits (et la variable σgrp), dans le

premier 
as elle est sus
eptible de biaiser la 
oupure en Npics.

Les résultats sur la �g. 6.9 étant obtenu ave
 les pi
s simulés, on n'est pas sûr d'avoir le

même e�et aussi pour les pi
s réels : selon la �g. 6.2 l'ajustement de 
es pi
s est nettement

moins bonne que 
elle de pi
s simulés. Le problème d'ajustement au delà de la saturation

s'est manifesté déjà dans les distributions de largeurs de pi
s (par. 6.1.4 et 7.1.2) : la largeur

moyenne des pi
s réels à partir de 
e point re
ommen
e à 
roître ave
 l'amplitude tandis que


elle de pi
s simulés 
ontinue à diminuer. Néanmoins, dans le 
as des sommes re
onstruits,

le problème est plus déli
at 
ar on somme les pi
s saturés ave
 les pi
s � 
orre
tes �. Dans

les données réelles, obtenus de la dire
tion du Crabe près du transit, nous avons trouvé que

dans 7 ∼ 8% de 
as la groupe 
ontient (au moins) un pi
 saturé (et 3 ∼ 4% de groupes en


ontiennent plus que 2) tandis que la fra
tion de pi
s saturés dans les données digitisés est

3% pour les voies des déte
teurs individuels et 5% pour les voies dédiées à la digitisation des

groupes. Nous 
on
luons que dans environ 5% de 
as le σgrp risque d'être fortement biaisé par

une mauvaise ajustement de pi
s saturés. Ajoutant 5% des �u
tuations supplémentaires de

l'intensité de lumière pour les raisons non 
ompris dans la simulation (dis
utées dans le par.

6.1.3), nous avons une rédu
tion de 7% de l'e�
a
ité de 
ette 
oupure pour les données réelles

par rapport à la simulation.

A basse amplitude, le biais des amplitudes re
onstruits a l'origine dans la 
ontamination

par le bruit de fond. On voit sur la �g. 6.9 qu'au delà de A = 100mV ≈ 30 dc 
e biais

e�e
tivement disparaît. Pour A ≈ 20 dc la surestimation de l'amplitude varie entre 4% pour

un taux de photoéle
trons de fond faible (0.5GHz) et 14% pour un taux fort de 2.5GHz.
Même si l'e�et de bruit de fond doit être égalisé dans 
haque paire par le padding, on peut

imaginer un désa

ord entre la simulation et la réalité dû au fait qu'une fra
tion di�érente des

pi
s de l'amplitude vraie A = 22 ∼ 24 dc fran
hit la limite de 25 dc à 
ause de la perturbation
par le bruit. Cet intervalle 
ontient 6 ∼ 7% du nombre total de pi
s identi�és. Une estimation

pessimiste du biais de la 
oupure Npics ≥ 10 donne7% plus des évènements qui passent 
ette


oupure dans les données réelles par rapport à la simulation. Mais par
e qu'il y a seulement

≈ 4% des évènements (par rapport au nombre total a
quis) qui passent le dé
len
hement

logi
iel et pas 
ette 
oupure, l'e�et sur le taux des gamma est inférieur à 1%.

Le dé
len
hement logi
iel est la 
oupure la plus importante et son biais éventuel aurait

des 
onséquen
es graves pour la surfa
e e�e
tive Aana(E). On s'intéresse seulement aux pi
s

près du seuil, 
ar 
'est la migration de 
es pi
s au-dessous ou au-dessus du seuil qui peut biaiser

le taux de dé
len
hement. Le seuil utilisé de 5 p.e./hel 
orresponde à l'amplitude de sommes

re
onstruites entre 100 et 120 dc, la région où on attend une bonne résolution en amplitude et

un biais négligeable des amplitudes ajustées.

2

Les in
ertitudes systématiques sont don
 liées

surtout à la simulation éle
tronique.

L'amplitude des pi
s re
onstruits ne varie plus de 3% ave
 la largeur des impulsions d'un

2

Néanmoins, on a�ronte la 
ontamination par le bruit de fond augmenté par un fa
teur

√
8 = 2.8, le rapport

signal sur bruit étant réduit à la même temps par le même fa
teur.
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photoéle
tron utilisés entre 5 ns et 6 ns ; par 
ontre, ave
 les impulsions 
ourtes de 3.3 ns on

trouve la valeur fr = Ar/ΣAi (la formule 7.4) surestimée dans 
et intervalle des amplitudes

de 8 ∼ 9%. Nous avons aussi étudié l'e�et de � digitisation jitter � (le paragraphe 6.1.2.1)

� une dé
alage aléatoire de 50% de pi
s d'un pas d'é
hantillonnage réduit le fa
teur fr de

2% pour A ≈ 120 dc. Finalement, nous 
omparons 
e fa
teur obtenu dans la simulation (ave


l'impulsion de 6 ns) ave
 
elui de données réelles (brutes) prises de la dire
tion du Crabe

au transit : un é
art de −14% (réalité/simulation) pour A ≈ 70 dc est réduit à −4% pour

A ≈ 140 dc.3 Cet é
art nous avons déjà attribué à une �u
tuation supplémentaire non in
lus

dans la simulation. Pour estimer grossièrement son in�uen
e au taux de dé
len
hement, nous


al
ulons la fra
tion des évènements qui ont une multipli
ité 3 (pour le seul de dé
len
hement

logi
iel de 5 p.e./hel) et au moins un pi
 de sommes moins de 10% au dessous de 
e seuil : par

rapport au nombre des évènements qui passent le dé
len
hement logi
iel, nous trouvons 13%

des évènements supplémentaires qui pourraient passer 
ette 
oupure. Nous 
on
luons que le

biais de Aana(E) à 
ause de 
ette 
oupure (par rapport à la simulation � standard �) est limité

par l'intervalle 〈−13%, 8%〉, la borne supérieure provenant d'un surplus de dé
len
hement

logi
iel si on adoptait l'impulsion d'un photoéle
tron de 3.3 ns obtenu à l'os
illos
ope.

Toutes 
es 
omparaison sont basés sur la simulation des gerbes par le générateur ISU.

Comme nous avons déjà 
onstaté, les gerbes gamma simulés par CORSIKA sont plus étalées

(sans diminution de l'intensité de lumière �erenkov) ; pour la même gamme des énergies,

Mathieu de Naurois trouve une surfa
e e�e
tive de 25% plus grande par rapport à ISU.

Résumant toutes 
es 
ontributions, l'in
ertitude systématique de la surfa
e e�e
tive ob-

tenue par la simulation � standard � est 〈−15%, 26%〉. La 
ontribution la plus importante

vient de l'in
ertitude de la pro
édure de génération de gerbes, un problème extérieur à la


ollaboration ainsi qu'aux études du déte
teur.

9.4 Estimation des paramètres

Considérant l'in
ertitude relative de Aana(E) d'être indépendant de l'énergie � Aana(E) (1 ± δ±ana)�
nous pouvons ajouter l'erreur systématique de la surfa
e e�e
tive à l'erreur (statistique) du

taux mesuré de gamma δτγ/τγ = 13%. L'intervalle des valeurs 
ompatibles de τγ est don


〈71%, 120%〉 τγ= 〈4.4, 7.4〉 γ/min. Pour trouver l'intervalle de paramètre β, nous 
al
ulons la

ourbe τe(β) selon la dé�nition 9.1 pour les di�érents jeux de paramètres pi, 
orrespondants au

déte
teur de référen
e 
hoisi (CAT, HEGRA ou Whipple) et le biais 
onsidéré de 
alibration

en énergie. L'interse
tion de 
es 
ourbes ave
 les lignes τγ , τγ + δ+totτγ , τγ − δ−totτγ donne les

solutions pour β desquelles on 
hoisit la valeur minimale et maximale. La �gure 9.6 illustre


ette pro
édure pour les valeurs α,β et γ prises du spe
tre de CAT. Le spe
tre S(E), 
orres-
pondant aux valeurs de β ainsi obtenues (les extrêmes et la valeur pour Aana(E) � nominal

�), est montré sur la �g. 9.7.

Le tableau suivant donne les résultats pour les trois imageur de référen
e : la valeur de β
nominale, ses limites supérieure et inférieure, et les �ux di�érentiels (à 50GeV) 
orrespondants.

3

Nous avons utilisé les gamma simulés dans 
e 
omparaison ; la di�éren
e entre les valeurs fr moyennes obtenues

pour les gamma et protons dans 
et intervalle des amplitudes ne di�érent plus de 2%.
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Fig. 9.6 � Les taux de gamma 
al
ulés pour les di�érents spe
tres, dérivés de mesures de l'imageur

CAT par la variation du paramètre β. Les trois 
ourbes 
orrespondent à la surfa
e e�e
tive nominal et

aux variations de l'é
helle en énergie de −7% et +17% respe
tivement. Les lignes horizontales donnent

le taux mesuré ave
 son intervalle d'erreur (les lignes en tirets pour l'erreur purement statistique). Les

valeur de β extrêmes sont marqués par les étoiles.
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Fig. 9.7 � Le spe
tre du Crabe dans la domaine de GeV, estimé par la 
ombinaison des mesures de

CELESTE et CAT. Les 
ourbes à traites épaisses 
orrespondent aux trois valeurs de β données dans le

tableau, la ligne �ne prolonge le spe
tre de CAT au dessous de 500 GeV. Les 
er
les 
reux 
orrespondent
au �ux total mesuré par EGRET [27℄, la 
omposante non-pulsée, attribuée à la nébuleuse [18℄, est

marquée par les 
er
les pleins.
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ussion des résultats

�ux nominal �ux minimal �ux maximal

β0 φ0(50GeV) β− φ−(50GeV) β+ φ+(50GeV)
[

m

-2

s

-1

GeV

-1
] [

m

-2

s

-1

GeV

-1
] [

m

-2

s

-1

GeV

-1
]

CAT 0.533 2.40 × 10−7
0.743 1.48 × 10−7

0.374 3.47 × 10−7

HEGRA 0.293 2.01 × 10−7
0.494 1.27 × 10−7

0.132 2.91 × 10−7

Whipple 0.393 4.76 × 10−7
0.611 2.88 × 10−7

0.230 6.93 × 10−7

9.5 Dis
ussion des résultats

La 
ombinaison des spe
tres obtenus sous les trois hypothèses du spe
tre S′(E > 500GeV)
est donnée sur la �g. 9.8 par la forme d'une enveloppe. Nous voyons que le spe
tre de la

Nébuleuse du Crabe doit être for
ement plus 
ourbé au dessous de 100GeV que dans la

domaine des imageurs, le spe
tre prolongé des imageurs seuls devenant in
ompatible ave


nos estimations à 30GeV. Il faut noter que nous n'avons pas introduit dans les modèles les

erreurs des paramètres α,β et γ dans les spe
tres des imageurs, de l'ordre de 5% pour la pente

α mais jusqu'à 25% pour le �ux absolu. Cette in
ertitude supplémentaire relâ
he en
ore les


ontraintes données par notre enveloppe permettant au spe
tre de Crabe de remonter en
ore

au dessous de 50GeV.

La 
omparaison ave
 les mesures de plus basse énergie, obtenues par EGRET, est 
ompli-

qué par la 
ontribution de la 
omposante pulsée du Crabe (
onsidérée négligeable au dessus de

50GeV). La soustra
tion de 
ette 
omposante est 
hargée des erreurs importants (les 
er
les

pleins sur la �g. 9.8). De plus, 
es points se trouvent dans la région de 
roisement des 
ourbes

attribuées aux 
omposantes syn
hrotron et inverse Compton [5℄ de l'émission de la nébuleuse

(
. à d. la région où 
es deux 
omposantes sont 
omparables).

4

Il est don
 di�
ile de déduire

de 
es résultats la position plus pré
ise du maximum de la 
omposante inverse Compton, la

variable qui permettrait de 
ontraindre sensiblement les paramètres physiques de la nébu-

leuse (plus pré
isément des milieux supposés d'a

élération de parti
ules, 
omme le 
ho
 de

terminaison du vent stellaire provenant du pulsar).

Dans les études des systématiques présentées dans 
e 
hapitre, 
ertains assomptions né
es-

sitent en
ore de révisions : p. ex. la variation de l'absorption des photons dans l'atmosphère,

estimé à 10%, a l'in�uen
e dire
te sur la borne supérieure de l'enveloppe estimée : en aug-

mentant 
ette variation on peut très fa
ilement faire remonter 
ette borne, réduisant ainsi les


ontraintes a
tuelles sur la 
ourbure du spe
tre. On espère aussi de pouvoir résoudre le pro-

blème du désa

ord entre les générateurs de gerbes, qui réduit gravement notre 
onnaissan
e

de la surfa
e e�e
tive de CELESTE, et qui détermine a
tuellement la borne inférieure de nos

prédi
tions.

4

La remontée au dessous de 1GeV est déjà attribué à l'émission syn
hrotron.
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Fig. 9.8 � Idem à 9.7, mais donnant l'enveloppe des résultats obtenus pour les 3 imageurs de référen
e.

Les lignes en pointillé montrent l'enveloppe des mesures des imageurs seuls (prolongées au dessous de

500 GeV).



Con
lusions et perspe
tives

Au 
ours de 
ette thèse, nous avons dis
uté les limitations prin
ipales de la re
onversion

d'une 
entrale solaire en observatoire gamma. La fo
alisation médio
re des héliostats a été

rétabli par une optique se
ondaire très bien adaptée aux paramètres de la 
entrale de Thé-

mis, arrivant à un système où la lumière 
olle
tée par 
haque héliostat est 
on
etrée sur une

region de 32mm de diamètre, presque la limite théorique de 
e dispositif. CELESTE devient

ainsi équivalent à l'ensemble des déte
teurs individuels repartis sur le 
hamp, ave
 un 
hamp

de vue bien dé�ni. Ce 
hamp de vue petite

5

impose le mode de visée qui réduit la surfa
e

e�e
tive du téles
ope. L'autre limitation in
ontournable de l'optique au ré
epteur 
entral est

la variation forte de la surfa
e de 
olle
tion ave
 la position de la 
ible. Mais les problèmes

les plus graves de CELESTE viennent des 
onditions météorologiques peu satisfaisantes (ave


les problèmes en
haînés des instruments individuels) qui réduisent 
onsidérablement le temps

utile de l'expérien
e.

Ma 
ontribution au développement de CELESTE était basée sur la simulation éle
tronique.

La partie la plus 
ompliquée de 
e logi
iel (dé
rit en détail dans l'annexe B) est liée ave
 la

modélisation du système de dé
len
hement : surtout la pro
édure de l'élargissement du signal

à travers des modules de dé
len
hement et la re
her
he de 
oïn
iden
e des portes program-

mables. Nous avons dis
uté le 
hoix des paramètres de la simulation, provenant des mesures

dire
tes à l'os
illos
ope ainsi que des méthodes indire
tes, 
omparant la �u
tuation des pie-

destaux et sa fon
tion d'auto
orrelation entre les données réelles et simulées. Le desa

ord

entre les résultats obtenus par les di�érents méthodes (
on
ernant la largeur des impulsions

d'un photoéle
tron) était résolu par la 
omparaison des pi
s �erenkov dans le 
hapitre 6 :

le 
hoix des impulsions plus larges a un impa
t sur le fa
teur de sommation qui peut biaiser

la 
alibration en énergie de l'expérien
e. Nous avons aussi montré l'in�uen
e de niveau de

bruit de fond sur la résolution en temps et en amplitude des pi
s re
onstruits par la méthode

d'ajustement.

La 
omparaison des pi
s de sommes dans les groupes de dé
len
hement relève une autre

di�éren
e entre la réalité et la simulation que nous n'avons pas pu 
ompenser par les moyens

de la simulation éle
tronique seuls : nous suggérons une sour
e de la �u
tuation temporelle

du front d'onde �erenkov située dans les éléments pré
édentes de la 
haîne de simulation.

Néanmoins, 
ette �u
tuation mise en éviden
e par la 
omparaison des données réelles ave


les protons simulés ne doit pas for
ement avoir la même intensité dans le 
as des gerbes

éle
tromagnétiques.

Pour les gamma simulés nous avons aussi estimé le seuil en énergie et la surfa
e e�e
tive de

dé
len
hement en fon
tion des 
onditions appliquées aux modules de dé
len
hement. Le seuil

5

Choisi pour limiter l'intensité de lumière de fond de 
iel 
olle
té par 
haque déte
teur : la 
amera ne permet

pas d'a

ommoder plus qu'un photodéte
teur par héliostat.

165
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de 32GeV (le maximum de la 
onvolution ave
 une spe
tre E−2
), obtenu pour les 
onditions

nominales (majorité 3/5 et le seuil 45mV par héliostat) et la dire
tion du Crabe au transit

(
orrespondant à l'e�
a
ité de 
olle
tion maximale), peut varier de 6% selon les paramètres

de simulation ; l'erreur de 
alibration en amplitude de 10% donne une variation additionelle

du seuil en énergie de 13%.

Les 
oupures d'analyse � standard � augmentent le seuil en énergie à environ 50GeV.

Les in
ertitudes liées à l'e�
a
ité de 
es 
oupures in�uen
ent dire
tement l'estimation du

�ux de la sour
e observée : à l'état a
tuel l'e�et dominant est asso
ié ave
 le dé
len
hement

logi
iel : la di�éren
e entre les paramètres de sommes re
onstruits dans les données réelles et

simulées vient probablement de la �u
tuation temporelle mentionnée 
i-dessus non 
ompris

dans la simulation. La pro
édure de génération des gerbes est 
hargée d'une in
ertitude en
ore

plus importante (qui va dans la dire
tion opposée à la pré
édente), le 
hoix d'un générateur

alternatif augmentant la surfa
e e�e
tive de 25% et réduisant en 
onséquen
e le �ux estimé.

Les erreurs de la 
alibration en amplitude in�uen
ent notre estimation de �ux de la façon

moins dire
te : le 
hoix des impulsions plus étroits (selon les mesures à l'os
illos
ope) qui

augmente l'amplitude des pi
s de 7% environ, ne modi�e le paramètre β (la 
ourbure du

spe
tre �nal) que de 3%. Par 
ontre la rédu
tion du gain opto-éle
tronique, due surtout aux

pertes possibles de la lumière �erenkov, 
ause la diminution du β (sa valeur absolue) de 18%.

Amélioration prin
ipale des erreurs systématiques est don
 liée d'une part au 
hoix �nale

du générateur des gerbes, d'autre part à notre maîtrise des e�ets atmosphériques, dont l'ab-

sorption on espère de pouvoir mesurer régulièrement ave
 le LIDAR installé sur le site de

Thémis dans le futur pro
he. La 
alibration en 
harge de la 
haîne éle
tronique pourrait sur-

monter l'in
ertitude provenant de l'e�et de sommation dans les voies individuelles ainsi que

dans les sommes de groupe.

Mais les résultats physiques que nous tirons d'une seule valeur du taux de gamma mesuré

sont surtout sensibles à notre 
onnaissan
e du spe
tre aux énergies > 500GeV. L'enveloppe

des mesures provenant des di�érents imageurs est assez large et permet une vaste gamme

des spe
tres à basse énergie. La réponse �nale sur la forme spe
trale entre les domaines des

observations terrestres et spatiales doit être basée sur la re
onstru
tion du spe
tre propre

à CELESTE, qui né
essite une re
onstru
tion de l'énergie évènement par évènement. Les

premiers résultats de Frederi
 Piron sont déjà en
ourageants.

Une 
artographie dé�nitive des sour
es gamma de la domaine 10 ∼ 200GeV devrait at-

teindre le lan
ement du satellite GLAST, prévu pour 2007. Même si CELESTE ne sera pro-

bablement pas operationnel en 
e temps-là, le futur des observatoires gamma terrestres à �

basse � énergie ne s'arrête pas à 
e date. Le temps d'intégration long des déte
teurs gamma sur

orbite limite sa 
apa
ité de mesurer les sour
es variables ; les déte
teurs au sol gagnent don


largement pour les études des variations spe
trales de 
es sour
es. Le prin
ipe d'un système de

dé
len
hement � hybride � et l'é
hantillonnage à 1GHz se montrent 
omme les outils très per-

formants des é
hantillonneurs à basse énergie ; par 
ontre la limitation intrinsèque de l'optique

des 
entrales solaires ne permet pas de tirer le meilleur de 
es idées. Un projet dédié pourrait

être basé sur le prin
ipe de ASGAT (
omme proposé déjà dans [20, p. 278℄), 
ombinant par

la méthode des sommes analogiques un réseau des déte
teurs (aux miroirs plus petits que les

imageurs a
tuels, et ave
 une 
amera de seulement 7 phototubes) pour un prix a

essible. Le


hoix d'un site plus adapté aux observations astronomiques serait aussi une avantage appré
ié

d'un tel projet.
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Annexe A

Les pro
essus d'émission

A.1 Le rayonnement syn
hrotron

Dans un 
hamp magnétique, les parti
ules 
hargées suivent une traje
toire héli
oïdale

autour la ligne de 
hamp. Ce mouvement a

éléré entraine une émission de rayonnement

appelée syn
hrotron. Les parti
ules non-rélativistes (γ ≈ 1) rayonnent sur une seule fréquen
e
qui est égale à la fréquen
e de la rotation autour la ligne de 
hamp νg = eB⊥/2πmc (ou

B⊥ = B sinψ est l'intensité de 
hamp magnétique perpendi
ulaire à la vitesse de parti
ule).

La situation est plus 
omplexe dans le régime ultra-rélativistes (γ ≫ 1) : le spe
tre devient


ontinue (pour le traitement détaillé voire par ex. [41℄, 
hapitre 18) et 
ulmine autour de

0.3 νsy, où νsy = 3
2γ

2νg s'apelle la fréquen
e 
ritique. Moyennant sur l'angle ψ (pour une

émission isotrope) on obtient

νsy =
eB

2πmc

√

3

2
γ2 =

√

3

2
γ2 B

Bcr

c

λ
, (A.1)

où λ = h/mc est la longueur d'onde de Compton de la parti
ule et Bcr = 2πm2c3/eh le 
hamp


ritique, qui vaut 4.4 × 1013 G. Pour les valeurs plus réalistes

1

νsy = γ2
(

B

1G

)

1.2 × 106 Hz.

Pour une fais
eau monoénergetique le spe
tre syn
hrotron autour de son maximum peut

être approximé par la fon
tion x1/3 exp(−x), où x = ν/νsy. Si la distribution d'énergie des

parti
ules suit une loi de puissan
e dΦ/dE ∝ E−δ
, son rayonnement syn
hrotron a un spe
tre

dU

dν
∝ B(δ+1)/2ν−(δ−1)/2,

plus dur que 
elui des parti
ules de sour
e.

2

Les pertes d'énergie d'un éle
tron (moyennant sur l'angle ψ) peut s'é
rire 
omme

dE

dt
=

4

3
c σT

m2
e

m2
γ2 uB , (A.2)

1

Utilisant les valeurs typiques des sites d'a

élération, 
omme la Nébuleuse de Crabe dont B moyenne est

estimée à 3 × 10−4 G [5℄, nous trouverons que les éle
trons thermiques émettent surtout en radio tandis que

l'émission des éle
trons d'énergie du TeV (γ ≈ 107
) est située dans la bande de rayons X (νsy ≈ 1017 Hz).

2

Dans un milieu optiquement épais les photons de basse énergie sont réabsorbés par les éle
trons et le spe
tre

de basses fréquen
es est retourné (l'e�et de l'auto-absorption).

171
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ou uB = B2/8π est la densité d'énergie dans le 
hamp magnétique et σT = 8π r20/3 la

se
tion e�
a
e Thompson. Pour les éle
trons la formule se simpli�e à γ̇ = σTγ
2 uB/mec.

Le temps 
ara
téristique de refroidissement par l'émission syn
hrotron, en 
as général

tsy =
E

dE/dt
=

6πm4c3

σT EB2m2
e

, (A.3)

devient pour les éle
trons tsy = 6πm2c3σ−1
T E−1B−2= E−1

12 B−2
1 45 s où B1 est exprimé en

Gauss et E12 en TeV. Pour les protons de même énergie, 
e temps est de 13 ordres de grandeur

plus long !

A.2 Le rayonnement de 
ourbure

Dans la région où les lignes du 
hamp magnétique sont fortement 
ourbées, une autre


omposante s'ajoute au dessus du spe
tre syn
hrotron. La fréquen
e 
ara
téristique du rayon-

nement de 
ourbure est

νcur =
3

2
c

1

2π R
γ3,

ou R est le rayon de 
ourbure de la ligne de 
hamp. Pour les éle
trons

νcur ≈ γ3

(

106 m

R

)

72Hz.

Les pertes d'énergie d'un éle
tron par le rayonnement de 
ourbure s'é
rivent 
omme

dE

dt
= −2

3
e2c γ4R−2. (A.4)

A.3 L'e�et Compton

Il s'agit de transfert d'énergie entre un photon et une parti
ule 
hargée � l'intera
tion

de premier ordre dans l'ele
trodynamique quantique. Le traitement traditionnel de 
et e�et

est dé
rit dans le système où la parti
ule 
hargée est au repos. On dénote ε = hν/mc2et
ε′ = hν ′/mc2 l'énergie initiale et �nale du photon par rapport à l'énergie de masse de la

parti
ule.

ε′ =
ε

1 + ε (1 − cos θ)

où θ est l'angle entre le photon initial et �nal. Le transfert d'énergie est maximal pour

θ = π, pour les photons de basse énergie (ε ≪ 1) l'énergie du photon est presque 
onservée

(on parle du régime Thompson).

Ave
 la transformation du Lorentz nous pouvons exprimer l'énergie du photon di�usé dans

le repère de laboratoire, où la vitesse initiale de la parti
ule est v = βc (et γ = (1 − β2)1/2
) :

ε′ =
1 − β cosα

1 − β cosα′

ε

1 + ε (1 − cos θ) γ (1 − β cosα)
,
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où α et α′
sont les angles de la dire
tion du photon initial et �nal par rapport à la vitesse

v (les autres symboles dénotent maintenant les valeurs dans le repère de laboratoire). Dans le


as le plus favorable, α = π et α′ = 0, l'énergie �nale devient

ε′ = δ2
ε

1 + 2δε
, (A.5)

où δ = [(1 + β)/(1 − β)]1/2
est le fa
teur Doppler entre les deux repères.

La formule 
omplète pour la se
tion e�
a
e étant assez 
ompliquée, on peut utiliser les

expressions approximatives pour les régimes de basse et haute énergie

σ = σT (1 − 2ε) pour ε≪ 1
σT

3
8 (ln(2ε) + 1/2) /ε pour ε≫ 1

.

Pour les photons de basse énergie (le régime de Thompson) la se
tion e�
a
e est pro
he de

la valeur 
lassique σT = e4/(6π2ǫ20m
2
ec

4). Si δε≪ 1, la fréquen
e du rayonnement di�use aug-

mente ave
 δ2, qui pour les parti
ules ultra-rélativistes vaut 4γ2
, alors la frequen
e maximale

obtenue par 
e pro
essus est

ν ′ =
εmc2

h
δ2 = ν 4γ2.

Par 
ontre, si δε ≫ 1 (régime Klein-Nishina), le photon �nal reprend presque la totalité

d'énergie d'éle
tron (son énergie ε′ = δ/2 = γ), mais la se
tion e�
a
e appro
he 0.

L'énergie transmise aux photons (de la densité uph) par unité du temps (dans le régime

Thompson) est

dE

dt
=

4

3
c σT γ

2 uph, (A.6)

qui montre exa
tement la même relation que la formule A.2 dérivée pour le rayonnement

syn
hrotron.



Annexe B

Simulation de l'éle
tronique

Le but de 
e travail fut de développer un logi
iel qui permettrait ave
 les résultats de la

simulation optique de produire un �
hier qui ressemble au maximum à la sortie de l'a
quisition

réelle. Pour 
haque événement nous 
ommençons la liste des photo-éle
trons ave
 les temps


orrespondants à leur 
réation dans la photo-
athode d'un photomultipli
ateur donné. Cette

liste est fourni par le blo
 TEventBlo
k, qui ave
 le blo
 � entête � TCorsikaEventH

1

(qui 
ontient les paramètres initiaux de la gerbe) fait l'essentiel de la sortie des phases pré
é-

dentes de la simulation. Il est néanmoins possible de démarrer la simulation éle
tronique sans

�
hier issu de la simulation optique dans un des modes suivants (ressemblants à des types de

run de l'a
quisition réelle) :

� Piédestaux � seulement le bruit de fond ajouté

� Calibration � les pi
s 
orrespondent à un nombre donné des photo-éle
trons sans la

�u
tuation en amplitude

� Diode � même 
hose ave
 la �u
tuation normale en amplitude

� Laser � même 
hose ave
 la �u
tuation en nombre des photoéle
trons

� Inje
tion de 
harge � une impulsion de forme 
hoisie dans le �
hier de 
on�guration est

pla
é au 
entre de la fenêtre d'é
hantillonnage.

Ces modes ont été développé surtout pour la véri�
ation de la 
haîne de simulation éle
tronique

mais aussi pour tester les méthodes de la re
her
he des pi
s dans les données plus ou moins

bruités.

B.1 Initialisation

Le démarrage de la simulation est piloté par un �
hier de 
on�guration et les paramètres

de la ligne de 
ommande (traités en derniers, ils ont don
 la priorité). Selon le type de run


hoisi parmi la liste 
itée 
i-dessus, le type de sour
e est dé�ni. Ensuite le système 
her
he les

databases.

Elles peuvent être 
hargées à partir d'un �
hier d'initialisation de format blo
 (par défaut

init.dat), d'un �
hier déjà passé à travers de la simulation éle
tronique ou bien à partir d'un

�
hier de l'a
quisition réelle (pour obtenir les résultats 
orrespondants à l'état de l'expérien
e

presque identique à la réalité). Les blo
s manquants sont 
her
hés sous un format texte dont

l'empla
ement est donné dans le �
hier de 
on�guration.

1

La stru
ture (et la 
lasse de manipulation) reste la même quelques soit le générateur des gerbes, seulement le

numéro du blo
 
hange (6621, 6622. . .)
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Pour la des
ription de l'ensemble de la 
haîne éle
tronique on utilise la stru
ture des bases

des données, Instrument etWiring, 
onçu pour l'initialisation duMasterRun Controller de

l'a
quisition. Au 
ours du développement, 
es stru
tures ont été transformés en 
lasses (ave


la possibilité de sto
kage dans les �
hiers de type blo
 et Root) qui font maintenant partie

de la bibliothèque libDatabase.

B.1.1 Instruments

La database dé
rivant les instruments individuels (Instr) asso
ie (dès sa 
on
eption) à


haque objet les paramètres de base qui 
on
ernent la transmission du signal : le temps de

transit, l'atténuation et (surtout pour les 
âbles longs et les retards analogiques) l'élargissement

du signal. La 
alibration temporelle a été faite soigneusement pendant la période initiale de la


onstru
tion de l'expérien
e et les valeurs, né
essaires pour la mise-en-temps du signal dans

le trigger, ont été remplis de manière pré
ise dans la database. Par 
ontre, la 
alibration en

amplitude, non né
essaire pour l'a
quisition, 
'est déroulé en plusieurs étapes et de façon

moins dire
te, mesurant en général des valeurs qui in
luent plusieurs instruments :

1. la 
alibration des photomultipli
ateurs ave
 les pre-ampli�
ateurs et les 
âbles jusqu'à

l'arrivée du signal dans la salle de 
ontr�le,

2. la 
alibration des dis
riminateurs dans les modules trigger (dites de � Bordeaux �)

à travers les retards programmables dans 
es modules et les retards �xes éventuels.

Cette mesure, faite par Philippe Bruel, n'attribue qu'une seule valeur d'atténuation par

module. En mesurant l'amplitude du signal à la sortie � groupe analogique � du module

(qui n'est pas for
ément le même que 
elui qui entre dans le dis
riminateur) on s'est

assuré que les di�éren
es entre les 
anaux voisins sont au-dessous de la pré
ision de

mesure. La même 
on
lusion a été faite pour la dépendan
e de l'atténuation en fon
tion

du retard appliqué.

3. la 
alibration des FADC à travers le splitter qui à la sortie � digitisation � ampli�e le

signal et ajoute un piédestal �xé.

Les résultats de la 
alibration en amplitude sont sensibles à la largeur de l'impulsion utilisée. La

diminution de l'amplitude du signal, qu'on appelle atténuation, vient de deux e�ets : les pertes

propres et l'élargissement du signal (pour laquelle la surfa
e reste 
onstante). L'élargissement

du signal n'est important que pour les 
âbles les plus longues � 
eux des retards �xes et

dans les modules des retards analogiques programmables. Les valeurs des premiers ont été

mesurées et introduites dans la database, les résultats des études des derniers sont pré
isés

dans le paragraphe 5.3.1.

Il peut se produire aussi une élargissement du signal à travers les splitter et surtout les

ampli�
ateurs ; la grandeur de 
et e�et dépend de la bande passante de 
es éléments. Ces

valeurs n'était pas en
ore in
lues dans la base de données.

B.1.2 Câblage

Tandis que la stru
ture Instr est reprise de la bibliothèque libDatabase sans modi�
ation,

les objets 
ontenus dans Wiring sont 
onsidérablement agrandi par les méthodes permettant

un traitement interne du signal aussi que par les pointeurs qui font les liaisons ave
 di�érents

instruments. Ces liens, qui rempla
ent le système des indexes dans libDatabase, sont initialisés

dans la phase qui suit la 
réation de 
es objets, regroupés dans la 
lasse TWir. En même
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temps on 
al
ule les retards et atténuations (sauf les parties variables) à travers des objets du


âblage (les trois éléments de la 
alibration dé
rits dans le paragraphe pré
édent).

B.1.3 Seuils de dé
len
hement

La stru
ture de la database permet de dé�nir jusqu'à 20 jeux di�érents de seuils pour


haque groupe. Ce nombre apparaît insu�sant pour des études de taux de dé
len
hement

versus en fon
tion du seuil ; les stru
tures de la simulation éle
tronique peuvent garder le

nombre beau
oup plus grande des seuils (d'habitude 100). Les seuils des groupes sont exprimés

en DC (pas de dis
riminateurs), 
orrespondant au 6-9 mV a l'entrée des modules trigger, soit

1 photoéle
tron par groupe ou 0.12 photoéle
tron par voie. Le réglage des seuils, qui est faite

de façon à 
onvertir la valeur requise de mV en DC (et de nouveau en mV au moment de


omparaison ave
 le signal qui entre le dis
riminateur), est relativement grossière (l'erreur

autour de 3%).

B.2 Traitement du signal

B.2.1 Génération des impulsions

Chaque déte
teur obtient sa propre 
opie de la forme d'impulsion 
hoisie. Son amplitude

(moyenne) est réglée selon la valeur de la haute tension.

2

Le 
hangement de la largeur de

l'impulsion de PM ave
 la HT est aussi prise en 
ompte. Ré
emment une méthode a été ajoutée

permettant de simuler l'e�et du 
ouplage 
apa
itif des PMs (tout en gardant l'amplitude et

la largeur à mi-hauteur dé�ni dans la database).

Le pas d'é
hantillonnage du signal 
hoisi est une fra
tion de la période d'horloge des FADC

pour fa
iliter la 
onversion du signal traité en données FADC (la valeur traditionnelle de 
ette

fra
tion grid=10 permet un é
hantillonnage su�samment �n de l'ordre de 0.1 ns).

Un événement � optique � (soit issu de la simulation de gerbe soit généré) est traité de

façon suivante : pour 
haque photoéle
tron son temps d'émission de la photo
athode est aug-

menté du temps de transit du PM 
orrespondante (ave
 une �u
tuation qui dépend aussi de

HT appliqué) et son amplitude est 
hoisi selon une distribution gaussienne montré dans le

paragraphe 5.1.3 (dé
rivant la 
alibration des phototubes). Par
e que le temps d'arrivée des

photons �erenkov a été souvent dé
alé (surtout dans les versions antérieures de la simula-

tion d'optique) d'une 
onstante globale, le temps moyen d'arrivée des photons dans 
haque

déte
teur est 
omparé ave
 le temps théorique (utilisé pour le pla
ement des fenêtres d'é
han-

tillonnage) et un dé
alage globale supplémentaire est ajouté pour obtenir les pi
s �erenkov

bien 
entrés dans les fenêtres. La taille de 
es fenêtres est augmenté d'une 
ertaine fra
tion

(d'habitude 40%) au delà de la largeur des fenêtres lus dans les FADCs (a
tuellement ≈100 ns)
pour ne pas tomber en dehors de 
ette fenêtre si le dé
len
hement se produit plus t�t ou plus

tard que sa position théorique.

2

Cette valeur vset 
ontenu dans la database Wiring est souvent fausse : d'habitude on re
al
ule 
es valeurs

pour obtenir l'amplitude identique égale au paramètre gele
ampl. Le réglage des hautes tensions peut être

lue à partir d'un blo
 de type 5200 � la 
on�guration de HT.
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B.2.2 Propagation du signal

La fenêtre du signal é
hantillonné est dé
rite par un objet de type THist 
ontenant une

table des valeurs réels ave
 des variables qui pré
isent la taille de 
ette table, l'é
helle verti
ale,

la position du début et le pas d'é
hantillonnage. La propagation du signal à travers un élément

ave
 un temps de propagation et atténuation donné est alors très fa
ile : il su�t de modi�er

la position du début de la fenêtre et l'é
helle verti
ale.

L'e�et d'élargissement du signal, important dans les boites trigger, est bien plus di�
ile

a simuler : il né
essite de 
onvoluer le signal ave
 une gaussienne dont la largeur dépende de

la grandeur d'élargissement. C'est la pro
édure la plus longue de toute la 
haîne de la simula-

tion ; en plus il faut séparer le 
hangement de l'amplitude du signal à 
ause de l'élargissement

de l'atténuation propre. On a don
 dé
idé d'adopter une méthode approximative mais plus

rapide : utiliser dans les voies trigger les impulsions plus larges que dans les voies d'é
han-

tillonnage 
orrespondantes. L'approximation est a

eptable à 
ondition que la largeur des pi
s

�erenkov soit en majorité due à la largeur des impulsions des PMs. Ces impulsions � trigger

� doivent être re
al
ulés 
haque fois les valeurs des retards 
hangent.

Mais on s'aperçu qumethodee 
ette méthode n'est appli
able qu'au premier niveau des

modules de dé
len
hement. La largeur des impulsions après la première sommation (des sous-

groupes) dépend du détail de la mise-en-temps (le pas de 1 ns des retards de permet pas une

mise-en-temps exa
te) et on ne peut pas 
onnaître le fa
teur d'atténuation et de l'élargissement

à priori. A partir de 
e point on reprend don
 la méthode � 
lassique � de 
onvolution.

L'approximation suggéré 
i-dessus permet néanmoins de réduire le nombre de 
es 
onvolutions

de 13 à 4.

B.2.3 Génération du bruit

Le bruit, qui est superposé au signal �erenkov, 
ontient deux 
omposantes : le bruit du 
iel

no
turne, formé par des impulsions des photoéle
trons uniques, et le bruit dit éle
tronique,

qu'on simule par des 
ourtes impulsions gaussiennes dont l'amplitude �u
tue entre −1 et

+1 mV.

Le taux des photoéle
trons du fond dans 
haque déte
teur dépend de l'e�
a
ité de 
olle
-

tion de la lumière di�use ; les valeurs relatives sont 
hoisies selon les résultats de la simulation

optique, qui 
al
ule 
ette e�
a
ité (y ajoutant une 
ontribution due a l'albédo de la surfa
e

environnante) pour les di�érents pointes allant jusqu'à l'angle zénithal de 30◦ ave
 un pas

de 5◦. Par 
ontre le taux de bruit éle
tronique est le même dans toutes les voies.

3

La valeur

absolue du taux de 
es deux sour
es de bruit peut être assez variable (vu que la luminosité

di�use peut 
hanger de plus que 10 pour
ents entre les nuits).

Dans des 
onditions typiques (pour des énergies autour de 100 GeV) le nombre de pho-

toéle
trons du fond dans la fenêtre utilisée pour le traitement du signal dépasse largement le

nombre des photoéle
trons �erenkov. L'utilisation des blo
s de bruit pre-générés permet alors

d'a

élérer la simulation d'un fa
teur assez important. La première solution adoptée était de


al
uler pour 
haque déte
teur un blo
 de quelques dizaines de mi
rose
ondes de bruit ave


un taux voulu. Ces blo
ks sont sauvegardées dans un �
hier dont la rele
ture est a

éléré ave


un système des bu�ers. Ave
 un é
hantillonnage de l'ordre de 0.1 ns 
haque blo
 
ontient de

l'ordre de 105
valeurs : a�n de réduire sa taille sur le disque les valeurs réelles (=4 o
tets)

3

Les di�éren
es entre elles n'ont pas fait l'objet d'une étude systématique mais sont habituellement attribuées

aux mauvais fon
tionnements de 
ertains éléments de la 
haîne éle
tronique (p.ex. les ampli�
ateurs).
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sont arrondies aux entiers de type 
har (=1 o
tet). Le désavantage de 
ette solution est que le


hoix d'une nouvelle 
ible ou la modi�
ation globale du taux de bruit né
essite la génération

d'un nouveau �
hier (d'une taille de l'ordre de mégao
tets). Dans la solution a
tuelle le taux


hoisi est obtenu en ajoutant les fenêtres des blo
ks générés pour les taux de 1 GHz, 0.5 GHz,

0.25 GHz. . . (8 blo
s au total donnent la pré
ision su�sante de 8 MHz). L'imperfe
tion de


ette solution repose dans l'utilisation d'une seule forme d'impulsion pour tout les déte
teurs.

On a

epte 
ette approximation en supposant que l'e�et des petites di�éren
es des largeurs

des impulsions entre les PMs (selon la haute tension appliquée) et de l'élargissement des im-

pulsions à travers des retards dans le trigger est bien moins important pour le bruit de fond

que pour les 
ara
téristiques des pi
s �erenkov. Le piédestal de fond est modi�é a�n d'obtenir

la valeur moyenne égale à 0, simulant ainsi l'e�et du 
ouplage 
apa
itif des PMs.

B.2.4 Dé
ision de dé
len
hement

Une fois toutes les voies d'une groupe sont mises en temps et sommées, on 
her
he le

premier endroit où la valeur du signal sommé dépasse le seuil 
hoisi (
ette pro
édure est

répété pour toutes les seuils a
tivés).

4

La 
alibration des dis
riminateurs ayant été faite à

travers des modules trigger, la valeur en mV qui 
orresponde au seuil 
hoisi est 
omparée ave


le signal de la somme de groupe sans atténuation. L'atténuation (qu'on suppose d'être presque


onstante � autour de 0.3 � dépendant légèrement du retard programmé) est appliquée après

la dé
ision de dé
len
hement pour obtenir le signal de la sortie analogique du module qui peut

éventuellement être transmis dans un voie de digitisation.

B.2.5 Le voteur majoritaire

Quand le dis
riminateur d'un module dé
len
he, le signal re
tangulaire (ave
 la largeur et

la position du front montée retardée selon le réglage des portes programmables) est ajouté

dans la fenêtre appartenant à l'objet de la 
lasse Trig, dé
rivant le niveau supérieur de trigger,

le voteur majoritaire. Le moment de dé
len
hement global 
orrespond à la position dans 
ette

fenêtre où la valeur atteint la multipli
ité exigée. Mais en réalité, le voteur majoritaire utilisant

le système de � pattern sear
h �, 
ette 
oïn
iden
e devrait duré au moins le temps né
essaire

pour la réponse de la mémoire du voteur, re
her
hé ave
 une fréquen
e de 200Mhz.

En 
onséquen
e, le temps minimal de 
oïn
iden
e exigé pour le dé
len
hement (i.e. dans

la simulation la largeur minimale du pi
, au-dessus la valeur exigée, dans la fenêtre du trigger

global) est tiré aléatoirement entre 0 et tp ≈ 5ns.

B.2.6 Temps mort

Selon les 
ara
téristiques des retards logiques dé
rites dans le paragraphe 5.3.2 
haque

groupe est ina
tif pendant un temps de l'ordre d'une 
entaine des nanose
ondes après son

dé
len
hement (et génération de la porte retardée). Cet intervalle dépasse la taille de fenêtre

où on génère le signal � pour 
ette raison les e�ets de temps mort ne peuvent pas être traité

dire
tement dans la simulation. Les résultats (
omme le taux de dé
len
hement attendu) sont

don
 
al
ulés en négligeant le temps mort et le taux de dé
len
hement �nal est obtenu selon

4

La fenêtre pour une telle re
her
he est d'habitude plus étroit que la fenêtre digitisée (les paramètres pretrg

et suftrg) � a�n de limiter la probabilité de dé
len
hement sur des �u
tuations de bruit.



179 B.3. Sortie et analyse

la formule analytique

f
′

= f
1

1 + f T
,

où T est le temps d'ina
tivité après le dé
len
hement d'une groupe. Pour plus de détails,


onsultez [29, pp.90℄.

B.3 Sortie et analyse

Une fois le moment du dé
len
hement global déterminé, on 
onnaît la position du début

de la fenêtre de 
haque voie d'é
hantillonnage dont l 
ontenu sera é
rit sous la forme de blo


d'événement FADC. A�n que 
ette fenêtre ne tombe jamais en dehors de la fenêtre simulée,


ette dernière est un peu plus large � de 30 à 40% � que la taille de fenêtre d'é
hantillonnage

dé�nie dans la database et le moment de dé
len
hement de 
haque groupe est limité à un

intervalle autour de son 
entre, la position théorique de signal �erenkov sommé.

En plus des données digitisées la sortie de la simulation 
ontient des blo
s dé
rivant les


onditions de dé
len
hement : soit un blo
 simple indiquant les groupes qui ont dé
len
hé,

soit les temps de dé
len
hement de 
es groupes (pour tous les jeux de seuils dé�nis) ou même

les 
ara
téristiques des signaux dans les sommes groupe (amplitude, largeur et position) qui

permettent de re
onstruire la dé
ision de dé
len
hement � hors-ligne � (ave
 une meilleure

pré
ision qu'en 
as de re
onstru
tion des sommes groupe à partir des données digitisées).

Les méthodes de 
al
ul de 
es 
ara
téristiques des signaux font partie de manière standard

de la 
lasse THist utilisé pour le traitement du signal. Elles ont servi prin
ipalement pour

véri�er la présen
e du signal à travers du déte
teur simulé, surtout dans les phases de déve-

loppement du 
ode de simulation. Elles n'ont ni le pouvoir de re
her
he des pi
s 
omme 
elles

utilisés dans l'analyse ni la pré
ision donnée par l'ajustement des fon
tions 
hoisis. Cependant,

elles permettent de remplir les tables d'analyse (les arbres de Root) 
onçues pour des études

intera
tives des relations entre les valeurs initiales et �nales de la simulation.

B.4 L'ajustement des paramètres

Le nombre des variables qu'on peut imaginer a�e
ter les résultats de la simulation est

très important, mais on s'intéressera surtout à 
elles dont l'in�uen
e sur les 
ara
teristiques

physiques est la plus forte. Pour 
ertaines il y a des moyens de mesures dire
tes, en exami-

nant separement des divers éléments de l'éle
tronique. Les résultats de la 
alibration ont été

détaillées dans le 
hapitre 5 : la forme de l'impulsion (par
5.1.2.1), son élargissement à travers

des modules de dé
len
hement (par
5.3.1) et le 
hoix de bruit de fond (par
5.2.3.1). Parfois

on peut 
onstater des 
ontradi
tions entre 
es mesures : p.ex. l'étude de la fon
tion d'auto-


orrelation donne des impulsions plus larges que 
elles obtenues dire
tement à l'os
illos
ope.

La dé
ision �nale devra être basée sur l'ajustement des paramètres liés dire
tement aux ob-

servables d'analyse : les paramètres des pi
s �erenkov dans les voies individuelles et dans les

sommes de groupe après la mise en temps.



Annexe C

Conversion en énergie

Les études suivantes sont basés sur les résultats de la simulation optique seule. Nous dis-

posons des �
hiers dé
rivant des nombres des photoéle
trons par déte
teur pour les gerbes

générées sous di�érents 
onditions. Dans les �
hiers 
rées par ISU (le générateur de gerbes

intégré dans le 
ode de la simulation optique) les rayons gamma primaires tombent uniformé-

ment sur un 
er
le de 300m de diamètre, son énergie tiré aléatoirement selon une distribution

de loi de puissan
e (l'index spe
tral di�érentiel −2.0) entre 10 et 1000GeV. Les lots de donnés

disponibles nous permettent deux études prin
ipales :

� la dépendan
e de l'angle horaire � une sour
e des gerbes située dans la dire
tion de

Crabe à 0, 30, 60, 90 et 120 minutes après le transit ;

� la dépendan
e de l'altitude de pointé � pour une sour
e au zénith la simulation optique

a produit des blo
s multiples (la même gerbe registrée sous di�érents 
onditions du

déte
teur) pour 7 di�érents altitudes de pointé : 8, 11, 14, 17, 20, 25 et 30 km

C.1 Parametrisation

Nous allons d�abord justi�er le 
hoix de la formule 8.2.

La formule du Greisen donne une estimation du nombre des éle
trons au niveau

du développement maximal de la 
as
ade éle
tromagnétique

ne =
0.31√
y

exp

[

t

(

1 − 3

2
log

3t

t+ 2y

)]

,

où y = log(E/Ecrit) et t = X/X0 est la profondeur de l'atmosphère en longueurs

de radiation. En ne gardant que les termes dépendant du y

log ne = p0 −
1

2
log y + p1 log(

1

3
+

y

p1
)

où p1 = 3
2t. Le nombre des photons est à peu près proportionnel au nombre des

éle
trons (ou des positons), les émetteurs prin
ipaux de la lumière �erenkov. Pour

les paramètres typiques de p1 on peut négliger le deuxième terme par rapport au

troisième, arrivant ainsi à la formule 8.2.

Nous pouvons désormais rempla
er deux paramètres de la formule

180
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hang r0 n0 n1 w0 w1

0 52.475 115.45 -1.252 6.238 9.427

30 54.203 106.76 -1.711 6.313 9.657

60 54.362 115.45 -1.503 6.373 9.855

90 56.333 123.23 -1.598 6.375 10.136

120 60.501 117.41 -2.133 6.336 10.513

Tab. C.1 � Paramètres ajustés de la formule C.1 obtenus de la simulation pour l'observation

du Crabe

n(E, r) = E
n(E)

1 + exp r−r0

w(E)

par les expressions

n(E, r) = exp

(

n0 + n1 log

(

1

3
+

log E/Ecrit

n1

))

E

1 + exp
(

r−r0

w1
(w0 + log E/Ecrit)

) . (C.1)

Les 
inq paramètres ajustés pour les di�érents dire
tions d'observation sont donnés dans le

tableaux C.1.

Pour le lot des données simulées ave
 un spe
tre 
ontinu (le 
as de simulations d'ISU

utilisées i
i) les paramètres n0 et n1 peuvent être re
al
ulés par l'ajustement de la fon
tion

ncor(E) = exp

(

n0 + n1 log

(

1

3
+

log E/Ecrit

n1

))

, (C.2)

où

ncor(E) = n(E, r)

(

1 + exp

(

r − r0
w1

(w0 + log E/Ecrit)

))

est le nombre des photons �erenkov 
orrigés pour la dépendan
e du paramètre d'impa
t

r.

Évidemment, la fon
tion C.1 n'est pas inversible pour obtenir dire
tement E(n, r). Nous
transformons C.1 en

E(n, r) = exp

(

exp n1

(

log ncor − n0

n1
− 1

3

))

où ncor
est 
al
ulé pour une énergie 
hoisie, et elle est réintroduite par les itérations.

C.2 L'altitude de pointé

Nous disposons aussi des simulations où pour 
haque gerbe la passage des photons �eren-

kov par l'optique est répétée plusieurs fois pour les di�érentes altitudes de pointé (il s'agit des

gerbes gamma de la dire
tion du zénith). L'analyse analogique à 
elle de la dépendan
e de

l'angle horaire, mène aux résultats résumés dans le tableauC.2.
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alt[km℄ r0 n0 n1 w0 w1

8 33.40 2.37 12.89 -1.86 131.6

11 49.60 6.55 10.31 -0.621 147.1

14 57.90 5.97 9.68 -0.108 159.4

17 63.30 5.48 9.16 0.995 198.4

20 68.20 5.18 8.85 2.527 245.0

25 74.90 4.91 8.65 4.263 306.7

30 79.80 4.81 8.65 4.635 328.6

Tab. C.2 � Paramètres ajustés selon la formule C.1 obtenues pour les di�érents altitudes de

pointé.

On 
onstate une variation bien plus forte que dans le paragraphe pré
èdent. La distribution

devient plus plat en pointant plus haut, à la même temps que la quantité de la lumière


olle
tée dé
roît (à partir de 11 km). La dépendan
e de r0 de l�altitude peut être ajusté par

un logarithme

r0 = 12.68 + 20.81 log (alt− 5.77),
tandis que pour les autres on utilise une forme de logarithme

w0 = 14.73 − 20.56 exp (−0.0024 alt),
w1 = 127.7 + 207.8/(1 + exp (−alt+ 19.67)/3.20),
n0 = 4.86 − 24.33 exp (−0.221 alt),
n1 = 8.69 + 42.22 exp (−0.273 alt).
Les ajustements de 3 premières fon
tions sont montrés sur la �gure C.1.
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Fig. C.1 � Les paramètres r0, w0 et w1 en fon
tion de l�altitude de pointé.


